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Capftulo 1 
La radiaci6n gamma es el resultado direct0 de 10s procesos fisicos m6s energtticos 
producidos en el universo. La astronomia de rayos gamma provee asi informaci6n acerca de 
10s procesos astrofisicos con mayor transferencia de energia, tales como expansiones rdpidas 
en explosiones de supernova, aniquilaci6n particula-antiparticula, aceleraciones de alta energia, 
acreci6n gravitacional en objetos compactos, etc.. El universo es transparente a rayos gamma 
de energias por debajo de loi5 eV, much0 mds que cualquier otra banda del espectro 
electromagnttico, con muy poca, o nula, dispersi6n o absorci6n en el medio interestelar o 
intergalhctico. Esto permite el estudio de regiones que estQn oscurecidas por gas y polvo a 
otras longitudes de onda, ofreciendo la posibilidad de obtener informaci6n proveniente de 
regiones de muy alta temperatura o regiones de objetos exdticos donde haya alta densidad de 
palticulas relativistas. Es posible tambi6n la identificaci6n de fuentes puntuales ya que 10s 
rayos gamma no son desviados de su trayectoria por 10s calnpos ~nagnCticos interestelares e 
intergaldcticos, lo cual hace que mantengan su direcci6n de propagaci6n desde la fuente hasta 
el observador. Las particulas cargadas, en cambio, cambian su direcci6n de propagaci6n 
moduladas por 10s campos magneticos c6smicos; tanto, que pierden totalmente la informacidn 
acerca de sus origenes. Tambien 10s neutrones y mesones neutros, igual que 10s rayos gamma, 
pueden viajar sin defleccidn desde la fuente que 10s genera, per0 sus vidas medias son tan 
cortas que no pueden atravesar grandes distancias. Los neutrinos tambiCn viajan sin defleccidn 
y son originados en interacciones anQlogas a las de 10s rayos gamma. Sin embargo, la 
interacci6n de tstos con la materia es demasiado dtbil como para hacer detecciones que no 
Sean casos excepcionales. 
Capitulo 1 
De esta manera, a1 menos hasta el presente, la deteccidn de rayos gamma c6smicos 
ofrece la Gnica herramienta para llegar a penetrar el corazbn de 10s procesos astrofisicos muy 
energtticos, limitado solamente por el fondo constituido por el flujo is0k6~ico de rayos 
c6smicos. 
Los rayos gamma con energias mayores que 108ev no son originados en procesos 
termicos sino que son el resultado de iilteracciones energkticas que involucran a electrones y 
nucleones. Por esta razbn, la astronomia de rayos gamma est6 motivada principalmente por 
la posibilidad de brindar una soluci6n a1 problema del origen de 10s rayos c6smicos, 
descubiertos en 1912 por Victor Hess. La astronomia gainma observational enfrenta el desafio 
de demostrar la hip6tesis de la generacibn de rayos c6smicos en fuentes puntuales, opuesta 
a la hipdtesis de la aceleracibn de particulas por el med i~  interespacial, ya que estas fuentes 
discretas actuarian cotno generadores de rayos gamma a travts de interacciones de rayos 
c6sinicos con la materia. Si fueran detectadas fuentes puntuales en suficiente nGmero e 
intensidad, quedaria explicada la naturaleza de la radiaci6n c6smica. 
Los procesos de producci6n de rayos c6smicos, de fundamental importancia para la 
astrofisica de alta energia y de rayos c6smicos, tambitn capfan interts en el campo de la fisica 
de altas energias. Esto se debe a que las fuentes de rayos c6smicos son capaces de acelerar 
particulas cargadas hasta energias mucho mayores que cualquier acelerador hecho por el 
hombre (10t8ev contra 1012ev, aproximadamente). Las fuentes de rayos gamma energtticos, 
pueden imaginarse como laboratorios c6smicos en 10s cuales se puede estudiar el 
coinpo~tainiento de la materia a inuy altas energias por tnedio de las caracterfsticas de la 
emisi6n gamma. Ademis, la interacci6n de estas particulas de extrema energia con la 
atin6sfera provee a 10s fisicos una herrainienta con la cual se puede verificar cualquier 
extrapolaci6n del conocimiento adquirido en 10s aceleradores de particulas actuales, a otros 
aceleradores de mayor energia en 10s cuales bien podrian descubrirse nuevos fen61nenos 
fisicos y nuevas particulas. 
Lo expuesto en 10s dos 6ltimos par6grafos constituye la motivaci6n original que 
impulsii el desarrollo de la astrofisica de tnuy altas energias. Desde el punto de vista 
astronbinico, las observaciones de radiaci6n gamma tambikn captan inter&; el espectro 
electro~nagndtico de una fuente perlite, en general, obtener conclusiones acerca de la 
din6tnica que gobierna a1 sistema, 10s elementos que la componen, parametros fisicos, etcktera, 
y el espectro de rayos gamma no es una excepci6n a lo anterior. La aplicaci6n de modelos que 
expliquen el flujo gainina observado, A11 en el cilso de triitarse de cotas t ~ ~ l i ~ i t l ~ i l ~ ,  puede 
contribuir a la determinaci6n de densidades y tnecanismos presentes en las regiones de 
formaci6n de rayos gamma, entre otros. En particular, la astronomia gamma en el rango del 
TeV ha abierto un nuevo panorama para la cosmologia con la reciente deteccion de la fuente 
extragalictica Markarian 421, una galaxia de niicleo activo; se sugiere que las detecciones de 
fuentes extragalacticas darian mediciones independientes de la densidad intergaliictica de 
radiaci6n infrarroja o de la constante de Hubble. La astronomia gamma de energias del TeV 
I 
es, tambidn, el complemento de detectores gamma montados sobre satelites, ya que se 
proyectan telescopios Cherenkov atmosf6ricos capaces de acceder a energias tan bajas como 
la tnixirna accesible por satelites a1 momento (-10 GeV) con el enorme beneficio de ser 
proyectos mucho menos costosos. 
1.2 Guia de la Tesis 
La astronomia gamma en el rango del TeV es una rarna de la ciencia relativamente 
nueva y a6n en desarrollo. Esto hace que practicamente toda iniciativa cientifica que se 
pretenda realizar, lleve aparejado el desarrollo tecnolrigico del instrumental que se utiliza y, 
adernas, nuevas formas de analisis de datos, 10s cuales presentan constantes cambios en su 
forma y contenido. Casi como una regla, 10s trabajos de Tesis realizados en el tema poseen 
tres partes bien diferenciadas: un aporte a las tdcnicas de deteccibn, un aporte a1 analisis de 
datos y un aporte cientifico en donde se utiliza lo desarrollado en las partes anteriores. El 
trabajo realizado aqui no es una excepci6n a esa regla. 
Cotno concecuencia de lo expuesto, una introducci6n a 10s nuevos conceptos y 
desarrollos tratados se hace necesaria. Es por eso que no s610 cada capitulo principal de la 
Tesis posee su propia introduccibn, sino que se han incluido dos capitulos introductorios para 
dar una visi6n general de la astronomia gamma del orden del TeV; en el capitulo 2, se 
describen 10s procesos que ocurren en el espacio y que tienen relaci6n con rayos gamma de 
estas energias. El capitulo 3, por su lado, se dedica a la descripci6n de 10s fendmenos 
producidos en la atm6sfera terrestre, desde las interacciones de rayos gamma y c6smicos en 
la atm6sfera, hasta mCtodos de detecci6n y descripci6n de telescopios utilizados en el rango 
del TeV. 
Se presentan en este trabajo 10s resultados del anilisis de datos tomados entre 1993 y 
1994 con el telescopio Cherenkov atmosfkrico de diez metros de apertura del Observatorio 
"Fred Lawrence Whipple" sobre siete posibles fuentes de radiaci6n gamma del orden del TeV. 
De 10s siete candidatos elegidos, seis son estrellas Wolf-Rayet, simples y binarias, y la restante 
es la fuente de radiaci6n gamma del orden de 100 MeV GC 135+01, detectada por el satklite 
COS-B. Para el andlisis de datos de las fuentes mencionadas, se utiliza un nuevo criteria, 
desarrollado en el capitulo 4, que modifica el mktodo de observacidn de fuentes, eliminando 
la necesidad de tomar datos de comparaci6n sobre otras regiones del cielo que no Sean sobre 
la fuente en estudio. El capitulo 5, esti dedicado a la forma de obtenci6n de una calibraci6n 
en energia del telescopio mencionado, con datos tomados en el mismo period0 de observaci6n 
de las fuentes analizadas. Esto permite la determinaci6n de flujos y, ademds, el desarrollo de 
un nuevo m6todo para lograr calibraciones de telescopios Cherenkov atmosfkricos. El andlisis 
de estas fuentes y la discusi6n de resultados se dan en el capitulo 6. 
Finalmente, en el capitulo 7, se presentan las conclusiones generales del anjllisis de 
datos realizado con el mktodo desarrollado en el capitulo 4 y calibrados de acuerdo a lo 
obtenido en el capitulo 5, como asf tarnbikn 10s posibles pasos a seguir para la continuaci6n 
de lo realizado en esta Tesis. 
Capitulo 2 
La astronomia de rayos gamma es una disciplina relativamente nueva que debe su 
existencia a una sugerencia hecha por Morrison (1958), acerca de que las fuentes de rayos 
gamma c6smicos deberian ser detectables en el rango de energia entre 0.2 y 400 MeV, usando 
detectores ubicados por encima de la atm6sfera terrestre, en globos aerostiiticos o aviones. Sin 
embargo, las estimaciones de flujos fueron muy optimistas y el desarrollo del campo fue muy 
lento en las dCcadas siguientes. 
El espectro de rayos gamma (r y) cubre demasiado del espectro electromagnCtico como 
para no necesitarse una definici6n mis precisa del mismo. Abarcando 15 6rdenes de magnitud 
en energia, la definici6n de r y va desde 0.51 MeV (masa en reposo del electr6n) hasta, a1 
inenos, la energia correspondiente a la particula inis energCtica detectada a1 momento, 
-1d0ev. Para solucionar la atnbigiiedad, se separa a1 espectro de radiaci6n gamma en rangos 
continuos de energias, las cuales corresponden a las energias cubierta's por las tecnicas que se 
utilizan para detectarlos (ver Tabla 2.1). No es el objetivo aqui la descripci6n de cada una de 
las tkcnicas mencionadas en esa Tabla, lo cual puede encontrarse en la bibliografia (por ej.: 
Hillier, 1984; Ramana Murthy & Wolfendale, 1986), sino simplemente mencionar que existen 
y ubicar a la astronomia gamma de Muy Alta Energia (MAE; -1 TeV) dentro del espectro 
electrotnagnCtico. Si se describirth, en el Capituio 3, las tCcnicas utilizadas en astronom'a de 
MAE con telescopios Cherenkov atmosfCricos, las cuales, bfisicamente, son tecnicas para la 
deteccibn de 10s fotones generados por efecto Cherenkov por las particulas de las cascadas 
iniciadas por r y o rayos c6smicos (rayos prirnarios) a1 entrar en la atm6sfera terrestre. 
Tabla 2.1: Subdivisiones del espectro electromagnttico gamma. 
Energia [eV] Clasificaci6n TCcnica Utilizada 
5.1x10~-5x10~ Baja Energia Centelladores 
(-5 1-5 MeV) (BE) (satCli te) 
5xl0~-3x10' Media Energfa Telescopio Compton 
(5-30 MeV) (ME) (satelite) 
3x10'- 10l0 Alta Energla Cdrllara de Descarga 
(0.03- 10 GeV) (AE) (sat6lite) 
l 0 ~ ~ - 1 0 ' ~  Muy Alta Energia , Cherenkov AtmosfCrica 
(0.1 - 100 TeV) (MAE, TeV) (montaiia o nivel del mar) 
10'~- l0l7 Ultra Alta Energia Arreglo de Detectores de Partfculas 
(0.1 - 100 PeV) (UAE, PeV) (montaria) 
I 
1017-16O Extrerna Alta Energia Arreglo de Dctectores de Particulas 
(0.1-100 EeV) (EAE, EeV) (nivel del mar) 
El descubrimiento de pulsos Cherenkov iniciados por rayos primaries del orden del 
TeV (Galbraith & Jelley, 1953) fue seguido por algunos afios de biisqueda de fuentes de 
rayos gamma por varios grupos, especialmente el de Crimea (Ucrania) desde 1960 a 1964 
(Chudakov et al., 1965), en Inglaterra (Fruin et al., 1964), en Irlanda (Fegan et al., 1968) y 
en Estados Unidos (Fazio et a1.,1972). S610 fue reportada una sefial de 30 de significancia 
(esto es, la sefial obtenida fue tres veces la varianza de la misma, 8 4.2) proveniente de la 
Nebulosa del Cangrejo en 150 horas de observaci6n entre 1969 y 1972 tomadas desde Mt. 
Hopkins (Fazio et al., 1972), resultado que fue tratado entonces como una cota superior del 
flujo a MAE. La astronomia de r y  qued6 luego en suspenso hasta 10s resultados de las 
observaciones de 10s grupos de Crimea y Tien Shan (Rusia) sobre Cygnus X-3 durante una 
erupci6n en radio (Vladimirsky et al., 1973). Se hicieron luego confirmaciones independientes 
de la emisi6n en MAE de esta fuente, reviviendo el inter& por el tema y, desde principio de 
10s a'fios ochenta, un gran nlimero de grupos (ver Tabla 2.2) ha usado distintos metodos de 
detecci6n y anilisis para aumentar la sensibilidad, obteniendo resultados interesantes. 
La astronornia de r y ha cobrado un nuevo impetu en aiios recientes por el desarrollo 
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Tabla 2.2: Experimentos de la actualidad que utilizan t6cnicas Cherenkov almosf6rica. 
TCcnica Ubicaci6n Pais Grupo 
ItnAgenes + UV Crimea Ucrania CAO 
Irn Agenes Arizona EEUU Whi pple 
Im Agenes Woo~nera Australia CANGAROO 
Im5genes La Palma Canarias HEGRA 
Mucstrco dc frcntc de Narrabri Australia Durhan 
onda 
Muestrco de frente de ThCrnis Francia THEMISTOCLE 
onda 
Muestreo de frente de ThCmis Franci a ASGAT 
onda 
Convencional Potchefstroom ~udhfrica 
Conventional Pachmarhi 1ndia 
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de telescopios y nuevas tkcnicas de anilisis que permiten una mejor discriminaci6n del fondo 
holnogeneo de rayos c6smicos en un grado previamente imposible de lograr y, tambikn, por 
el tnuy exitoso proyecto CGRO (Compton Gamma Ray Observatory). El instrumento EGRET 
(Energetic Gamma Ray Experiment Telescope), montado en ese observatorio, puede detectar 
I- y de AE (hasta 30 GeV, acercgndose a 10s valores accesibles por 10s telescopios Cherenkov 
desde Tierra) con una sensibilidad un orden mayor a satelites anteriores y con resoluci6n 
angular del orden de 0.1". Este satelite ha provisto una gran cantidad de potenciales fuentes 
para la investigacibn por telescopios Cherenkov Atmosf6ricos y ha provisto informaci6n acerca 
de 10s procesos extraordinariamente energeticos que suceden en este tipo de fuentes. 
Cotno fue mencionado en el capftulo anterior, la producci6n de r y de MAE esti ligada 
a la preseticia de particulas relativistas en las fuentes donde aquellos son generados. Por esta 
raz6n, en las secciones siguientes se describirin no s61o 10s rnecanismos de producci6n y 
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absorci6n de radiaci6n y de MAE, sino tambiCn 10s de aceleraci6n de particulas a energias 
observadas para 10s rayos c6smicos y que tengan relaci6n con la producci6n de r y de MAE.  
A1 final de este capitulo se dar6 una visi6n del estado actual de la astronomia y de MAE, con 
la desc*ipci6n de algunas fuentes de inter& general o particular para esta Tesis. 
2.2 Producci6n y Atenuaci6n de Fotones Gamma 
Los diversos procesos por 10s cuales se generan y absorben rayos gamma en 
situaciones astrofisicas, fueron descriptos en detalle por varios autores (Fazio, 1967; Stecker, 
1971; Hillier, 1984; Ramana-Murthy & Wolfendale, 1986). No es la intenci6n aqui hacer una 
descripci6n detallada de esos procesos, sino s610 rnencionar 10s mas importantes en relaci6n 
a fotones y de MAE y que seran citados en algGn rnomento del desarrollo del trabajo, ya sea 
porque son procesos involucrados en las interacciones ocurridas en las fuentes o bien est6n 
relacionados con 10s 6tomos de la atm6sfera terrestre en la generaci6n y evoluci6n de cascadas 
atmosfCricas ( 5  3.2). 
2.2.1 Procesos de Produccio'rl de Fotones de MAE: 
La emisi6n de radiaci6n y puede darse por varios procesos; a)  transicibn etztre niveles 
derttro de un nlicleo: manifestado como lineas en el espectro electromagnCtico y de ninguna 
importancia para la astrofisica de MAE; b) aniquilacio'n particula antipartfcula: este proceso 
produce ya sea radiaci6n y o mesones. Los ejemplos m6s importantes son la aniquilaci6n 
electr6n positr6n, que produce radiaci6n y, y la aniquilaci6n nucle6n antinucle6n con la 
producci6n, principalrnente, de piones; c) decaimiento de particulas elementales: la gran 
mayoria de las particulas elementales son inestables y decaen a estados mCs estables por 
medio de transiciones electromagn6ticas o nucleares. Un decaimiento electromagnCtico estL 
frecuentemente asociado a la emisi6n de uno o Inas r y, siendo el caso mas importante para 
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el rango de MAE el decaimiento del mes6n no a dos r y. d )  aceleracidn de partfculas 
cargadas: bajo ciertas condiciones, las particulas cargadas aceleradas pueden llegar a radiar 
rayos y. Dado que la potencia radiada por una particula $m esas condiciones es inversamente 
proportional a1 cuadrado de su masa, en la inayoria de las situaciones s61o se considera a 10s 
electrones como importantes emisores de radiaci6n por este mecanismo. Segdn sea la 
naturaleza de la fuerza que acelera a1 electr6n, el proceso toma distintos nombres: 
brentsstrahl~4i~g cuando el electr6n es acelerado en el calnpo electrost6tico de un nficleo, 
sincrotro'rz o ciclotro'n cuando el cainpo acelerador es magnetic0 y dispersidn Thomson 0 
Contpton cuando la aceleracibn es en el cainpo electromagnetico de un fotbn. 
La emisidn de fotones y que 10s electrones reladvistas producen por bremsstrahlung 
es la principal fuente de generaci6n de r y secundarios en cascadas atmosf6ricas ( 5  3.2). En 
el caso de bremsstrahlung relativista se puede ver que la energia de un electr6n decae 
exponencialmente con la distancia de penetracidn en e! medio (Longair, 1992); puede asi 
definirse una longitud caracteristica de radiaci611, X,, cantidad que juega un papel importante 
en el desarrollo de cascadas electrornagnCticas ($ 3.2.1). Otro mecanismo generador de 
radiaci6n y, presente en muchas fuentes emisoras, es el Colnpton Inverso; un electr6n 
relativista colisiona con un fot6n del medio, generalmente dptico o UV, entregando parte de 
su energia a este, que puede pasar a ser un fot6n y. Para regiones suficientemente extensas, 
10s fotones pueden sufrir varias colisiones en las que ganan energia, pudiendo alcanzar una 
energia maxima correspondiente a la de 10s electrones aceleradores. 
Finalmente, mencionaremos el decaiiniento del 1nes6n no, el mis importante en el 
rango de MAE. Cuando un mes6n no dacae (con uiia vida media, en reposo, de -10-"s), 
produce dos rayos gamma de energias Eo=1/2in,c2=70 MeV en el sistema de referencia del 
pion, donde in, es la masa en reposo del mnismo. Estos piones son el product0 de colisiones 
de alta energia de nucleones o la aniquilaci6n nucle6n-antinucle6n, por lo que serfin creados 
en reacciones a velocidades relativistas, con lo que el decailniento del x0 se liar8 a gran 
velocidad, dando lugar a la creaci6n de fotones gamma de MAE o UAE en el sistema de 
laboratorio. La distribuci6n en energia de 10s I- y resultantes rz,,,, seri, en el sistema de 
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laboratorio (Longair, 1992): 
donde P, es la velocidad del pion neutro (v,,./c). La energia de 10s r y emitidos estarh, ademds, 
entre 10s limites: 
Como se ve de las ecuaciones anteriores, la energia del ray0 emergente esti ~610 limitada por 
la velocidad del pion que, a su vez, depende del espectro de energia de 10s nucleones 
intervinientes en la reaccidn que lo genera. 
2.2.2 Procesos de Atenuacio'n de Foto~les de MAE: 
En el rango de energias del orden del TeV, el proceso dominante por el cual 10s rayos 
gamma interacttian con la materia es la producci6n de pares electr6n-positrbn en el campo 
elestrostAtico de una particula o ndcleo. Este efecto es despreciable en el medio interestelar 
por la baja densidad, per0 es irnportante en caso de que 10s r y atraviesen zonas de alta 
densidad, tales como nubes interestelares. TatnbiCn la atm6sfera terrestre es suficientemente 
densa, con lo que la primer interacci6n del I- y de MAE a1 entrar a esta sera la producci6n de 
un par electr6n-positr6n. Otras interacciones con la materia son dominantes a m6s bajas 
energias (Compton y fotoel6ctrico), convirti6ndose Cstos entonces en 10s mecanismos por 10s 
cuales se disipar6 la energia de 10s r y secundarios generados por el r y de MAE incidente (ver 
8 3.2.1). 
La interacci6n de rayos gamma con fotones de menor energia, tambi6n produce un par 







Figura 2.1: Longitud de interacci6n de la radiaci6n gamma a diferentes 
energias (Ramana Murthy & Wolfendale, 1986). 1 
subi~idices 1 y 2 indican 10s fotones interactuantes. Esta 6ltima condicidn hace que fotones y 
de MAE Sean capaces de interactuar con 10s abundantes fotones de baja energia del fondo 
c6srnico. No obstante, puede verse en la Figura 2.1 'que el universo es relativamente 
transparente hasta 1O"cm (-300 Mpc) en el rango de MAE (Ramana Murthy & Wolfendale, 
1986), con lo cual s61o el flujo de fotones y proveniente de fuentes extragalticticas podrti ser 
significativamente afectado por esta reaccidn. 
2.3 Mecanismos de Aceleracibn de Particulas 
Desde que se descubri6 que la radiacibn cdsmica estti formada por parriculas, 10s 
cientificos esttin tratando de explicar cdmo son acelerados 10s rayos cdsmicos a tan altas 
energias y si es un fenomeno producido a escalas galkticas o en fuentes puntuales. Cualquiera 
sea el modelo que se adopte, debe ajustarse a las siguientes caracterlsticas: el espectro de las 
particulas c6smicas que llegan a la Tierra debe seguir una ley de potencia tal que dN(E,eE "7 
dE; debe poder alcanzar energias tan altas como las m8s energeticas obselvadas, -lo2' eV; y 
debe generar una abundancia relativa de elementos quimicos que se ajuste a lo observado. 
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Los mecanismos aceleradores de particulas en condiciones astrofisicas son en la 
actualidad tema de estudio y discusi6n (por ej. Longair, 1992; Biermann, 1993) que escapan 
a las motivaciones de esta Tesis. En lo que sigue, y s610 por completitud, se har6 una sintetica 
descripci6n del mecanismo acelerador planteado como fuente de particulas energeticas en 10s 
objetos que fueran observados y que son incluidos en el analisis realizado en este trabajo. 
DespuCs de algunos intentos por lograr un inode,lo que culnpla con las condiciones 
mencionadas anteriomente, la primera teoria cuantitativa por la cual se pudo hacer una 
comparaci6n con las observaciones es debida a Fei~ni (1949). El principio basic0 de su 
modelo es la ganancia de energia que las particulas experimentan en colisiones con nubes 
interestelares que poseen campos magnCticos. Los camPo$ inagnCticos sedan 10s responsables 
de la reflecci6n de la particula en la nube (espejos magnCticos), la cual ganan'a energia en 
colisiones frontales y perderia en colisiones de cola, con una ganancia neta expresada por: 
d ~ l d t = 4 ~ ( ~ l c ) ~  E, donde E es la energia de la particula; V la velocidad de la nube y M la 
frecuencia de colisiones. Fermi obtuvo de esta manera, y haciendo aproximaciones sobre la 
distancia inedia entre colisiones (del orden del parsec), una representaci6n razonable del 
espectro de rayos c6smicos. Sin embargo, Ferini no consider6 las perdidas de energia de las 
particulas por ionizacidn, que son muy importantes en procesos tail lentos y extendidos, y, 
ademas, sobreestim6 las velocidades de las nubes interestelares, por lo que este mecanismo, 
llainado de segur~do orden de Fermi, no fue tan eficiente como se propuso. Fermi (1954) 
plante6 entonces como soluci6n a este problema que las colisiones de cola se redujeran a1 
miniino con lo que las perdidas de energia son menores y el proceso de aceleracidn mucho 
mas r6pido. Si ese fuera el caso, la ganancia de energia de las particulas seria dEldt=(Vlc)E, 
por lo que este mecanismo es llamado aceleracicin de Fernzi de prinzer orden (primer orden 
en la velocidad) y es, como se ve, mucho inas rapid0 que la primera versi6n. 
Utilizando este principio, Bell (1978a; 1978b) y Blandford & Ostriker (1978) 
modelaron la aceleraci6n de particulas en frentes de ondas de choques generados en 
reinanentes de explosiones de supernovas, 10s cuales se propagan a traves del lnedio 
interestelar a velocidades mucho mayores que la del sonido del medio (del orden de 104km/s). 
El plasma que estb detrds de la onda de choque, que en el sistema de referencia del frente sera 
corriente abajo, es mbs denso y energetic0 que el plasma que estd delante de la onda, 
corriente arriba. Algunas de las particulas que son alcan'zadas por el frente, ganan energia al 
rebotar, con 10s campos magnCticos del plasma; el proceso es elastic0 ya que no es debido a 
colisiones entre particulas, sino a interacciones con irregularidades del campo magnCtico. De 
esa manera, las paticulas son enviadas nuevamente carriente arriba cruzando el frente de 
choque, en donde pueden sufrir nuevas deflecciones y ser evenlualmente alcanzadas de nuevo 
por la onda, en un proceso repetitivo en donde la ganancia de energfa de la particula depende 
de la energia inicial de Csta. Si llamamos p a esa ganancia promedio por ciclo y P a la 
probabilidad de que la particula pennanezca dentro de la zona de aceleracibn, entonces, 
despuCs de k colisiones, E=E,Pk y N=N,  P" donde No y E, son 10s valores iniciales de la 
caatidad de particulas y energia de las mismas, respectivamente. Eliminando k de esas dos 
ecuaciones, se llega a obtener un espectro de potencia cuyo indice espectral es -2, valor a1 que 
se arriva estimando f3 y P a partir de la diferencia de velocidades a ambos lados de la onda 
de choque. Las energias final y mbxirna de cada particula no s610 dependen de las condiciones 
de la onda de choque, sino tambiCn del campo rnagnCtico existente en la zona de aceleracibn. 
A mayor intensidad del campo magnktico, el ciclo realizado por la particula a1 atravesar la 
onda de choque se ve reducido porque la probabilidad de ser deflectado por las irregularidades 
del campo son mayores. Luego, durante el tiempo de vida de la onda de choque, la particula 
realizari mas ciclos y, por lo tanto, ganarb mayor energia. 
2.4 Estado Actual de la Astronomia de MAE 
Luego de mis de cuarenta afios de realizados 10s experimentos de Galbraith & Jelley 
(1953), lo que podria considerarse el comienzo del desarrollo del Area, la astronornia y de 
MAE se encuentra en un estado muy activo. La etapa de desarrollo bbsico de tCcnicas de 
deteccibn y anblisis de datos estb siendo superada y, paralelamente, se forman numerosos 
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grupos nuevos de trabajo en todo el mundo que realizan experirnentos independientes. La 
tendencia actual es la de disefiar sistemas de detectores Cherenkov a gran escala, corno queda 
evidenciado por las reuniones realizadas en Palaiseau (Francis, 1992), Calgary (Canadd, 1993) 
y Tokio (Japon, 1994), con el fin de coompatibilizar las iniciativas de 10s distintos grupos en 
el desarrollo de tal sistema ("Towards a Major Atmosphegc Cherenkov Detector"). Todo esto, 
unido a1 descubrirniento de nuevas fuentes, hace que la comuriidad cientifica brinde total 
apoyo a la adjudicaci6n de fondos para una cooperaci6h mundial que facilite la realizacidn 
de 10s proyectos mencionados (Snowmass-94). I 
Con todo, y tal vez por ser a6n una disciplina en desarrollo, la lista de fuentes de 
radiaci6n y de MAE no es lo extensa que se desearia. El concenso es que existe ~610 una 
fuente absolutamente establecida, la Nebulosa del Carzgrejo (NC), y una serie de fuentes que 
han sido detectadas por alglin grupo y no confirtnadas en forina fehaciente, o son 
irnpredeciblemente variables (en lo que parece ser casi una regla para la mayoria de 10s 
objetos) de suerte tal que forrnar un cattilogo de fuentes es una tarea algo subjetiva. Weekes 
(1992), haciendo una recopilaci6n de objetos con detecciones reportadas en MAE y UAE, 
present6 una lista de 22 fuentes. Sin embargo, el mismo aitor hace notar la marginalidad ylo 
no regularidad en la detecci6n de muchas de las fuentes observadas, con excepci6n de la NC, 
corno se mencion6 anteriormente. 
A1 catalog0 de Weekes (1992) deben agregarse dos fuentes recientemente detectadas 
y arin en estudio: la galaxia de nlicleo activo Markariari 421 y el pulsar PSR 1706-44, ambas 
a6n no confirrnadas por segundos grupos, per0 con altas significancias e incluidas en la Tabla 
2.3 junto con las fuentes del catdlogo de Weekes (1992). Estas dos fuentes, junto con la NC, 
tienen en comlin el haber sido descubiertas utilizando la llamada Tkcnica de Imiigenes ($4.3), 
que es la utilizada en las observaciones analizadas en esta Tesis y que aparece corno la tn6s 
\ 
importante y exitosa de todas las desarrolladas a1 presente. Por lo anterior, y por considerarse 
de inter& general ylo particular en el desarrollo del trabajo, las fuentes reciCn mencionadas, 
junto con Cyg X-3, ser6n descriptas m6s extensamente en secciones siguientes. En cuanto a1 
I 
resto de 10s objetos de la Tabla 2.3, se puede decir que en general son fuentes no confirmadas 
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Tabla 23: Catjlogo de fuentes de radici6n gamma de Muy Alta Energfa. 
Pulsares Binarias Remanentes de Supernova 
PSR 0355+54 Her X-1 Nebulosa del Cangrejo (NC) 
I 
PSR 053 1+21 (Cangrejo) Cyg X-3 
PSR 0833-45 (Vela) Vel X- 1 ExtraealActicas 
PSR 1509-58 Sco X-1 Cen A 
PSR 170- SMC X- l M3 1 
PSR 1953+29 LMC X-4 Markarian 42 1 
PSR 1937-21 Cen X-3 
PSR 1957+20 4U 01 15+63 Variables Cataclismicas 
PSR 1855+09 1E 2259+58 AE Aqr 
AM Her 
o, simplemente, no vueltas a detectar. Tal es la situaci6n de 10s pGlsares, todos con resultados 
objeto de controversias en el rango de MAE, siendo Gnicamente 10s correspondientes a1 
Cangrejo y a Vela asociados a fuentes de AE; estos pGlsares, ademgs, est6n asociados a las 
fuentes puntuales m6s intensas del cielo en ese rango de energia. 
De las fuentes extragaldcticas, por su lado, las de nGcleo activo (AGN) se presentan 
como muy promisorias, entre las que se encuentra Markarian 421, aunque tambi6n M31 y 
Cen-A fueron reportadas y, de nuevo, no confirmadas. Hay otro aspect0 importante en la 
detecci6n de fuentes extragal6cticas referida a temas cosmolBgicos que serdn discutidos en 5 
2.4.3. 
El grupo dellas binarias es el m6s estudiado de la lista y, la mayoria de ellas, parecfan 
estar bien establecidas antes de 1985 con la detecci6n por varios grupos, detecciones 
generalrnente asociadas a periodicidades de las fuentes en onas bandas del espectro. Todas 
tendrian en comGn una asociacicin con objetos cornpactos como compaiieras y la emisi6n en 
radiaci6n X. 
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2.4.1 La Nebulosa del Cangrejo: 
Este objeto ha sido estudiado desde 10s cotnienzos de la astronom'a de MAE y es uno 
de 10s remanentes de supernova mds j6venes conocidos, observado primero por 10s chinos 
hace airoximadarnente novecientos aiios. La Nebulosa del Cangrejo es la remanente de 
supernova (RSN) mis brillante de la galaxia en radiacibn X; es la 6nica nebulosa a la que se 
le ha detectado radiaci6n de sincrotr6n polarizada en todas las lot~gitudes de onda, desde radio 
hasta X. El objeto que contiene en su centro es un p6lsar tnuy joven (menos de mil aAos) el 
cual, ademiis, es el mis luminoso conocido. I 
La NC fue detectada en MAE en varios experitnentos durante 10s dltimos 20 aiios. Fue 
detectada primero por un grupo del Instituto Smithsoniano con un telescopio de primera 
generaci6n (ver 5 3.4.2) de baja energia umbra1 (Fazio et al., 1972); el angisis fue basado en 
150 horas de observaci6n entre 1969 y 1972, con lo que se log6 s61o 30 de significancia. 
Luego de esta detecci6n marginal, se report6 uiia confirinacidn por el grupo de Tien Shan 
(Mukanov, 1983) per0 con flujos detnasiado altos que nunca fueron reconfirmados. Con la 
primera versi6n de cimara del telescopio Whipple (37 pixels), se detect6 a la NC con una 
significancia aiin no lo suficientemente alta cotno para considerarse determinate, 5.60, con 34 
horas de observaci6n tomadas entre 1983 y 1985 (Cawley et al., 1985). La primer evidencia 
clara de que la NC es un emisor y de MAE, se logrri con la obtenci6n de 90 de significancia 
de las observaciones tomadas con la misma cimara de 37 pixels del grupo Whipple duratite 
10s afios 1986 a 1988, utilizando criterios de selecci6n de eventos basados en simulaciones que 
permiti6 la eliminaci6n de mAs del 98% de 10s eventos causados por la radiaci6n de rayos 
c6stnicos del fondo (Weekes et al., 1989). Este resultado fue luego confirmado por un grupo 
de la Universidad de Michigan (Akerlof et al., 1989). Estos sucesos motivaron la construcci6n 
de una nueva cdmara, de alta resoluci611, para el telescopio de 10 metros de diitnetro del 
Observatorio Whipple (109 pixels; 5 3.5.2), con la que se logr6 una significancia de 200 en 
30 horas de observaci6n tomadas entre 1988 y 1989, dando un flujo de 7xlO~"fotones cm2s-' 
para radiaci6n y por encitna de 0.4 TeV (Vacanti et al., 1991). AdemAs, por primera vez en 
esta clase de experimentos, se pudo trazar un espectro de energia a partir de observaciones 
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tomadas con un solo instrumento. En afios recientes se han reportado confirmaciones de esta 
detecci6n, todas consistentes con las anteriores y ninguna de ellas presentando evidencias de 
variabilidad, poniendo a esta fuente en la muy importante posici6n de fuente estable, tomada 
ya por muchos autores como fuente de referencia. Como tal, la NC contin6a siendo observada, 
logriindose ya significancias globales muy elevadas. 
La importancia de dejar en claro lo indiscutible ,del establecimiento de la NC como 
fuente estable rildica en perrnitir, sin que queden dudas sobre su vnlidez, nuevos estudios para 
la optimizaci6n de criterios de analisis de datos y obtenci6n de espectros de energia a partir 
de observaciones hechas sobre esta fuente. En particular, caso que afecta a esta Tesis, la 
obtenci6n de un nuevo metodo de observaci6n de candidatos que hace innecesaria la 
adquisici6n de datos de comparaci6n (capitulo 4). 
Dada la i~nportancia de la NC en todos 10s rangos del espectro electromagti&tico y lo 
muy estudiado y observado de esta fuente, existen varios trabajos que intentan explicar el 
origen de la radiaci6n observada. Una revisi6n de esos rnodelos para el rango de radiaci6n y 
esta dado por De Jager & Harding (1992), quienes calculan el espectro de emisi6n de la NC 
por tnedio de la combinaci6n de emisi6n sincrotrdn y Compton Inverso por parte de 
electrones. Esti bien establecido que el p6lsar central de la nebulosa inyecta electrones 
relativistas en la misma, 10s que pierden su energia, principalmente, por emisi6n sincrotr6n 
en el calnpo magnetico que el misino pfilsar genera, dando lugar a1 espectro de radiaci6n de 
AE. Los electrones, cuya energia maxima est6 calculada en -loL5 eV, tambien producen 
radiaci6n y de MAE a traves de la interacci6n con fotones del medio por el mecanismo 
Cotnpton Inverso, generandose asi un espectro Compto-sincrotr6n en el rango del TeV. La 
forma final del espectro calculado de esa manera, es sensiblemente dependiente del campo 
magndtico medio de la nebulosa. De esa tnanera, De Jager & Harding (1992) ajustaron las 
observaciones hecllas en todos 10s rangos de radiaci6n y, variando el carnpo magnetico; luego, 
cornpararon a este con mediciones independientes del tnismo, dando un resultado consistente. 
El espectro calculado por 10s autores citados, junto con las observaciones realizadas por varios 
grupos en distintos rangos de energia, puede verse en la Figura 2.2. 
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Pigura 23: Mediciones del flujo a varias encrgias realizadas sobre la Nebulosa del 
Cangrejo y modelo que ajusta las observaciol~es (Lamb, 1994). 
El problema de la determinacidn de heas de coleccidn y energfas umbrales de 
telescopios Cherenkov atmosf6ricos, cobra en la NC un caso de inter&. Los metodos de 
seleccidn de eventos utilizados para discritninar la sefial y del fondo de rayos cdsmicos, son 
criticos para la determinacibn de 10s par51netros mencionados. Recienternente, Lewis et al. 
(1993) ha extendido estos metodos con el fin de lograr una respuesta del telescopio menos 
correlacionada con la energia (mis plana) y ha derivado, consecuentetnente, un espectro para 
la NC el cual presenta diferencias con el originalmente calculado por Vacanti et al. (1991), 
tema que se encuentra alin en discusidn dentro del grupo Whipple, originador de alnbos 
espectros. Un punto de incerteza dentro de la discusidn es la llamada calibracio'n absoluta, 
responsable de la vinculacidn entre la energfa del ray0 pritnario generador del evento 
registrado por el telescopio y 10s parAmetros obtenidos por Cste. La obtencidn de una 
calibracidn cotno la mencionada, es tema de este trabajo ,y sera' desa~ollada en el capitulo 5. 
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Este sistema binario de baja masa y con e~nisidn~de rayos X es el mris enigmatic0 de 
todas las binarias listadas en la Tabla 2.3. En radiacidn X muestra un periodo de 4.8 hs que, 
se supone, pertenece a1 movimiento orbital. En radio, presenta variaciones irregulares con 
cambios de intensidad de factores lo3 y en IR es tatnbiCn variable. Entre fines de la dCcada 
del setenta y principios de la del ochenta, fue ~notivo de observacidn y esttidio en el rango de 
MAE, mostrando detecciones positivas por varios grupos independientes que identificaron 
claramente el periodo de 4.8 hs. TambiCn fue detectada confinnada en UAE por varios 
grupos. Todas esas detecci6nes parecieron indicar, para ~nediados de 10s ochenta, que Cyg X-3 
era una fuente establecida. 
Sin embargo,posterior~nente a las detecciones mencionadas, Cyg X-3 parece haberse 
"apagado" como fuente de radiaci6n a MAE (O'Flaherty et al., 1992); desde 1988 hasta 1990 
no hub0 m6s que algunos reportes de cotas limites en 10s flujos observados. La posible 
deteccidn de un pfilsar de periodo de 12.59 ms en en rango del TeV por parte del grupo de 
Q 
Durham, con datos tornados entre 1981 y 1988, no hizo m6s que agregar factores de discusidn, 
ya que esta detecci6n no pudo ser confinnada por ningdn otro grupo, siendo todos 10s intentos 
de resultado negativo. Una revisidn de todos 10s problemas y estudios realizados sobre esta 
fuente puede hallarse en el trabajo realizado por Fegan (1993). 
Lo que hace a esta fuente interesante desde el bunto de vista de esta Tesis, es la 
posibilidad de tener como primaria a una estrella Wolf-Rayet (WR); van Kerkwijk et al. 
(1992), analizando lineas de emisi6n de He, observaron lo fuerte y ensanchado de las lineas 
de He I y He I1 y lo d6bil de las lineas de H, caracteristicas de estrellas WR y le asignaron 
un tipo espectral WN7. Este resultado fue confirmado en un trabajo reciente presentado por 
Cherepashchuk & Mofat (1994) quienes, adetnds, relacionan lo observado con una fase de 
periodo muy corto, y por lo tanto de dificil deteccidn, en la evolucidn de estrellas WR con 
componentes compactas. Estos hechos convierten a Cyg X-3 en un posible criterio para la 
selecci6n de candidatos a emisores y de MAE entre las estrellas WR, criterios que serin 
analizados en el capitulo 6. 
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Markarian 421 (Mrk 421) es una galaxia eliptica gigante con ndcleo activo del tipo BL 
Lacertae; ha sido identificada como una fuente fuertemynte variable en las bandas de radio, 
6ptico y X, con duraciones erraticas del orden de dias (en 6ptico) u horas (en X). Fue 
detectada tambiEn en radiaci6n y de AE por el instrumento EGRET a bordo del satelite 
CGRO; junto con otros objetos extragalhticos (Fichtel et al., 1992). 
No existen modelos detallados que expliquen las caracteristicas de este tipo de objetos; 
muestran brillos en el cielo comparables a1 de estrellas, lo que implica, dado su lejania, que 
son extremadamente luminosos, tal vez varios 6rdenes de magnitud mayor que nuestra galaxia. 
Se especula que consistirian de un objeto compacto muy masivo, presurniblemente un agujero 
negro de mis de 108M,, con un disco de acreci6n rodeado de una envoltura caliente y muy 
frecuenternente con la presencia de jets perpendiculares al.disco gal6ctico. La radiaci6n y se 
originaria en ondas de choque generadas por 10s jets relativisticos o el disco de acreci6n. 
Luego de detectada por el EGRET, Mrk 421 se convirti6 en buen candidato a etnisor 
de radiaci6n de MAE; fue detectada por el grupo Whipple en ese rango de energia (Punch et 
al., 1992) durante observaciones realizadas junto con otros objetos extragaliicticos candidatos 
a ernisores (Kerrick et al., 1993), siete de 10s cuales tambiCn fueron detectados por EGRET. 
La seiid reportada fue de una significancia de 6.30, en 7.5 horas de observaci611, dando un 
flujo integral de 1.5x10-" fotones cm-*s-' para energids mayores que 0.5 TeV, lo que equivale 
a un 30% del flujo de la NC (Punch et al., 1992); para una distancia a la fuente de 124 Mpc, 
la luminosidad de Mrk 421 seria de erg S-I,  considerando radiaci6n is6tropa. La 6ltima 
afirmaci6n seria incorrecta si se considera que la fuente posee jets, de lo cual existen 
indicaciones. 
Adernis de ser la m6s d6bil de las fuentes extragal6cticas detectadas por EGRET, Mrk 
421 tiene una diferencia que la hace particular frente a las demas, su distancia o corrimiento 
a1 rojo (z=0.031). En virtud del efecto de absorci6n descripto en 3 2.2.2, podria ser que Mrk 
421 haya sido detectada s61o por ser la m6s pr6xima; la' radiaci6n proveniente de las dem6s 
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sufriria demasiada absorcidn por la inter- 
. . . . . . . . . . .  
acci6n con 10s fotones de baja energia inter- 
galActicos como para ser detectadas con 10s 
telescopios actuales; la Figura 2.3 muestra la 
severidad de este efecto en un ejemplo que 
compwa la absorci6n para el quasar 3C 279 
(z=0.54) y para Mrk 421. Si este fuera el 0.1 0.3 0.5 0.7 0.9 1.1 1.3 1.5 1.7 1.9 2.1 2.3 2.5 
caso, se podrian obtener cotas lirnites en la 
radiaci6n infraroja de fondo (Biller et al., 
1995) o mediciones de la constante de 
Hubble (Salamon et al., 1994). 
Mrk 421 continud siendo moni- 
toreada por el grupo Whipple posteriormente a su deteccirin, obteniendose 130 horas de 
obsel-vaci6n en 90 noches. El flujo de la fuente, entre diciernbre de 1993 y mayo de 1994, 
mostr6 una declinacidn del50% respecto a1 registrado en 1992. Sin embargo, en 36 minutos 
de observaci6n del 14 de mayo de 1994, la fuente mostr6 un incremento del flujo en un factor 
4 o 5 por encima del minimo detectado, y el 15 del mismo mes, en 28 rninutos de observaci6n 
un increment0 de factor 2 sobre el anterior, poniendo a Mrk 421 en un nivel de brillo superior 
a1 de la NC (Kerrick et al., 1994). Las observaciones debieron ser suspendidas luego hasta el 
29 de mayo, fecha en que se volvid a registrar el nivel m8s bajo de ernisi6n. La observaci6n 
del incremento en el flujo de Mrk 421 se produjo con un dia de anticipaci6n a1 crecimiento 
en intensidad observado en radiaci6n X entre 2 y 10 keV (Takahashi et al., 1994), lo cual 
seria una confmacidn del evento registrado en MAE. 
2.4.4 Plilsar PSR 1706-44: 
ENERGY( TeV ) 
Figura 2.3: Atenuaci6n de radiaci6n gamma 
para dos fuentes extragal6cticas con distintos 
corrimieritos a1 rojo. Se irldicari cl mejor 
(punteado) y peor caso, seglin modelos exis- 
tentes (Fegrul, 1993). 
Se conocen, a1 presente, cinco pdlsares emisores de radiaci6n y de AE; el del Cangrejo, 
Vela, Geminga, PSR 1055-52 y el radio pdlsar PSR 1706-44. El h ico  de ellos hasta ahora 
asociado a una fuente de emisi6n de MAE es el del Cangrejo (asociado a la NC). El pdlsar 
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PSR 1706-44 fue detectado por el CGRO e identificado cpn la fuente 2CG 342-02 de period0 
102 ms (detectada por el satklite COS-B). Posee, a1 igual que la NC, una nebulosa que lo 
rodea. Fue detectado en MAE por el grupo CANGAROO (Australia) en 1992 con una signfi- 
cancia que va desde 5 hasta 90  seg6n el an6lisis aplicado (Ogio et al., 1993), correspondiendo 
a un flujo estable (no pulsante) de -1xlO-" fotones ~ l n - ~ s - '  para fotones de energia mayor que 
-1 TeV (aproximadamente el mismo que la NC); este flujo es dos 6rdenes de magnitud menor 
que lo que se esperaria por la extrapolaci6n del espectro y de AE, contrariamente a lo que 
ocurre con la NC. La detecci6n de este p6lsar en energias del orden del TeV fue confirmada 
por el mistno grupo utilizando observaciones realizadas durante 1993, con una significancia 
de 100 (Kifune at al., 1995). 
La relevancia de esta detecci6n, de confirmarse, seria, para el hemisferio Sur, 
equivalente a la de la Nebulosa del Cangrejo en el hemisferio Norte: una fuente de referencia 
estable. 
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En la regi6n del espectro electromagn~tico 6ptico y de radio, las observaciones 
astron6micas pueden realizarse desde la superficie de la Tierra con una minima absorci6n por 
parte de la atm6sfera. Sin embargo, para frecuencias mBs altas 10s detectores deben ubicarse 
fuera de la atmdsfera, montados sobre satelites o globos, ya que Csta tiene coeficientes de 
atenuaci6n significativamente elevados para el rango del espectro electromagnCtico que va 
desde el ultravioleta hasta gamma. Para radiacibn de MAE, la opacidad atmosferica es 
equivalente a la de 1 m de plomo y, ademb, el flujo de fotones es tan bajo (-1 m-2aiio-1 para 
energias mayores que 1 TeV y para la fuente mas intensa conocida) que a6n con satelites no 
se puede obtener suficiente estadistica como para lograr observaciones significativas, ya que 
se requeriria de vol6menes de detecci6n extraordinariamente grandes y la tecnologia de 
satklites pone serias limitaciones en el tamaiio de 10s detectores. Sin embargo, a esas energias, 
el resultado de la interacci6n de 10s r y con la atm6sfera puede ser utilizado para detectar esos 
fotones usando observatorios en Tierra. La Tecnica Cherenkov Attnosferica hace uso de este 
fen6meno y es, a1 presente, el 6nico metodo disponible dp detecci6n a MAE. 
Las secciones siguientes de este capitulo seriin dedicadas a la descripcibn de 10s 
fenbmenos producidos por 10s rayos pri~narios a1 llegar a la Tierra; su interacci6n con 10s 
Btornos de la atm6sfera, el desarrollo de esas interaccioiies en Csta, formas de detecci6n y 
metodos de anillisis de datos. Se describirB tambiCn a1 telescopio Cherenkov Atmosf6rico del 
Observatorio Whipple, con el que se realizaron las observaciones utilizadas en esta Tesis, y 
se discutiril su calibracidn como punto introductorio a1 capitulo siguiente. 
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3.2 Cascadas de Particulas en la Atm6sfera 
La interaccidn de rayos prirnarios energeticos (protones, ndcleos y fotones y) con la 
atm6sfma terrestre crea una cascada de particulas secundarias, las cuales, si poseen carga 
elCctricit, perturban a1 medio produciendo luz por efecto Cherenkov que puede ser colectada 
por un detector. Tales cascadas se conoceil coino cascadas exterldidas en aire ya que el 
dew-rolio lateral de 10s fotones Cherenkov qile gener-an es c3el cSrden de 1041n2 (11 i~ltitutlcs tlc 
detecci6n). De esta manera, la atm6sfera pasa a ser parte del detector ya que actda coino 
calorimetro para 10s rayos prirnarios, detector que se completa con un colector de la luz 
Cherenkov generada por las particulas (en realidad, por el medio) que componen la cascada. 
El &ea de colecci6n para tal detector no depende del &ea del colector, sino del desarrollo 
lateral de 10s fotones producidos por la cascada; la detecci6n puede realizarse en cualquier 
lugar dentro del radio de desarrollo lateral de 10s fotones generados en el proceso. Esto 
constituye una tremenda ventaja sobre detectores satelitales, ya que en Cstos el Area 'cte 
coleccign es proporcional a1 6rea del detector. 
La tecnica descripta anteriorinente se conoce como Cllerenkov Atmosferica y cubre el 
rango de energias entre 100 GeV y 100 TeV (MAE). 
Como queda expueqto, no s6l0 10s ry pueden generar cascadas en la atm6sfera 
(cascadas-y) cuyos fotones Sean detectables, sin0 que talnbiCn 10s protones, niicleos de He y 
nGcleos pesados generan cascadas similares. De 10s dltiinos, 10s protones son la principal 
componente de este "fondo" de cascadas (aproxiinadamente el 80%, en nlimero). Ya que las 
caracteristicas de las cascadas causadas por estas particulas son las mismas, a1 menos 
cornparadas con las cascadas-y, las llamaremos con el tennino generic0 "cascadas-p". La seiial 
producida por estas cascadas-p constituye el fondo para la seiial y. Para incrementar la seiial 
sobre el fondo es necesario poder distinguir las cascadas-y del resto de 10s eventos, para lo 
cual es ilnprescindible conocer las diferencias entre ainbos tipos de sucesos. 
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3.2.1 Cascadas Iniciadas yor Rayos Ganznza (electromagn&ticas): 
Puede verse (por ej. Evans, 1955) que para energias lnayores que 20 MeV el 
mecanismo dominante de absorci6n de r y en la atm6sfera terrestre es la produccidn de pares, 
o sea la creacidn de un par electr6n-positr6n relativistico en el carnpo coulombiano de un 
6torno. El camino libre medio del fot6n y para esta interaccibn, A,, es de 48.5 g cmS2, con lo 
que el promedio de las interacciones ocurre a una altitud aproxitnada de 20 km. Adetnris, 
cornparando la profundidad attnosfCrica a nivel del mar, 1033 g con el valor de A,, se 
deduce que, virtualmente, ningiin r y de alta energia llega a1 nivel del mar, que equivaldria a 
recorrer aproximadamente 20 A,. 
El electr6n o positr6n producido en la primera reacci6n del r y incidente, es atenuado 
en la atm6sfera por ionizaci6n o bremsstrahlung. Estos dos efectos son igualtnente importantes 
para un valor critic0 de energia del electrcin, E,, que, para aire, es de 83 MeV (Longair, 1992). 
Por encima de esa energia el efecto dominante es bremsstrahlung y, por lo tanto, el electr6n 
genera6 un fot6n y secundario; Cste es el caso para cascadas cuya energia inicial estd en el 
rango de MAE. La longitud tipica para que esto suceda (longitud caracteris-tica de radiaci61-1, 
X,; 8 2.2.1) es 38 g ~ m - ~ ,  similar a A, para electrones relativistas (Hillier, 1984). 
De esta manera, 10s r y de MAE pro- 
ducen electrones y positrones relativistas, 10s 
cuales producen fotones y de alta energia y 
asi sucesivamente, formando una cascada de 
fotones y y electrones. La cascada conti-niia 
su desarrollo hasta que la energia de 10s 
electrones cae por debajo de E,, a partir de 
lo cual Cstos pierden tnds energia por ioni- 
zaci6n que por bremsstrahlung y el niimero 
de particulas decrece exponencialtnente por 
absorci6n. La Figura 3.1 muestra un caso Figura 3.1: Modelo simple de cnscnda-y o 
eleclromagn6lica (tnmbi6n llamada electnjnica). 
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simplificado de cascada electromagnCtica en donde se supone que despues de recorrer una 
distancia R-A, fotones y y electrones reaccionan produciendo pares o fotones de la forma 
descripta anteriormente y repartiendo su energia por partes iguales entre 10s dos productos de 
la reacci6n. 
3.2.2 Cascadas Iniciadas por Protones: 
El camino libre medio de un prot6n 
de alta energia en la atm6sfera es de 80 g 
~ r n - ~  (Longair, 1992), o sea algo menos de 
un dCcimo de la profundidad de la atm6sfe- 
ra, lo que ilnplica que el promedio de las 
interacciones iniciales con la atm6sfera se 
produce a -18 km de altitud. La colisidn de 
tal prot6n con un ndcleo de oxigeno o 
nitr6geno resulta, principalmente, en la pro- 
ducci6n de piones (no, 7cf y n-) y nucleones 
secundarios. Estos nucleones secundarios, 
junto con la particula primaria, forman la 
llalnada "cascada nuc1e6nicaM, la que conti- 
nlia interactuando con otros ndcleos del aire 
y generando mds piones, dando lugar a una 
Figura 3.2: Diagrama esquemzltico del desa- 
rrollo de una cascada nuclednica (Longair, 
1992). 
linea de reacciones nucleares en la cascada, siguiendo la 'trayectoria inicial del generador de 
la lnisina y pudiendo consistir s610 de algunos nucleones de alta energia, frecuenteinente una 
sola particula de alta energia. Esta cascada nucle6nica ~igue desarro-ll6ndose hasta que la 
energia de sus nucleones baja de 1 GeV, aproximadamente el nivel de energia para la 
producci6n de piones mliltiples (Longair, 1992). Por debajo de este nivel, 10s protones 
secundarios son ripidamente frenados por ionizaci6n. 
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Asi, la cascada nucle6nica produce a su paso piones de todo tipo. Los piones neutros 
decaen a dos r y (5  2.2.1), 10s cuales inician cascadas electroinagnCticas, electr6n-fot6n, como 
las descriptas en la seccidn anterior. La mayoria de 10s piones cargados, por su lado, decaen 
en muones y neutrinos en un tiempo medio, en reposo, de 2.5x10-'s y estos muones pueden 
tener suficiente tiempo, si son de baja energia, para decaer a un electr6n y un neutrino en un 
tiempo medio de 2.2~10%. 
Resuiniendo (ver Figura 3.2), las cascadas-p consisten de un centro de nucleones que 
alimentan la producci6n de piones neutros, 10s cuales decaen a 2 r y, generando cascadas 
electromagnCticas, y piones cargados que generan muones, electrones y neutrinos. La 
sumatoria de todas estas componentes da la estructura general de utia cascada-p, cuyo ndmero 
de particulas depende de la profundidad en la atmbsfera. La Figura 3.3 muestra la estructura 
mencionada, per0 considerando la contribucibn de todas las cascadas de 10s rayos c6smicos 
que arriban a la Tierra. 
A pesar de que las cascadas-p y y son, bisicamente, similares en forma, se pueden 
encontrar distinciones que faciliten la diferenciacibn entre ellas. Para una dada energia, la 
cascada-p se desarrolla m6s tarde en la atm6sfera que la, y ya que la longitud de interacci6n 
para 10s protones es mayor. Esto hace tainbien que la cantidad de longitudes de interacci6n 
que tienen las cascadas-p para su desarrollo en la atm6sfera sea la initad que para las y, con 
lo que se esperarian inayores fluctuaciones en su composici6n. La coinponente electr6nica de 
las cascadas-p no proviene de una cascada simple, sino de una superposici6n de muchas 
cascadas secundarias generadas por 10s productos de las reacciones del centro nucle6nico. El 
moinento transversal en las interacciones hadrbnicas del centro nucle6nico es mayor que el 
de las interacciones producidas en una cascada electromagnCtica, lo cual implica lnayores 
itigulos de dispersi6n en las trayectorias de las particulas resultantes, aproxitnadamente 200 
veces mayor para el caso de cascadas-p. 
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Por lo mencionado anteriormente, la 
distribuci6n de particulas es m6s ensanchada 
e irregular en una cascada-p, constituyendo 
la base del criterio de selecci6n de eventos 
generados por r y utilizado por la Tecnica de 
ImAgenes (5  4.3). 
Otra diferencia utilizada en algunos 
casos para la discriminaci6n entre tipos de 
cascadas es el ndmero de muones; en 
cascadas-p Cste es mucho mayor que en el 
caso electromagnCtico; para una energia 
primaria de 1 TeV, se generan alrededor de 
50 muones (Gaisser, 1990) y s610 algunos 
en una cascada-y de la lnisma energia. Lo 
anterior lleva implicit0 otra diferencia 
fundamental: el ndmero de electrones; dado que en una cascada-p se generan muchas 
particulas pesadas, la energia que resta para la creaci6n de electrones, a igualdad de energia 
primaria, es menor que en el caso y, en donde 10s electrones son la componente principal de 
la cascada. 
DEPTH IN ATMOSPHERE 
Figura 3.3: Flujos verticales de 10s distintos 
componentes dc cascadas iriiciadas por rayos 
ccismicos, en funci6n de la profundidad en la 
atm6sfera (Hillas, 1972). 
3.3 Radiaci6n Cherenkov 
Cuando una particula cargada pasa a travCs de un lnedio dielectric0 con una velocidad 
mayor que la velocidad de fase de la luz en ese medio (c,=c/n, donde 11 es el indice de 
refraccibn), se emite luz con un espectro continuo por parte del medio que rodea a la 
trayectoria de la partlcula en cuestibn, conocida como "radiaci6n Cherenkov". Los primeros 
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trabajos sobre este tipo de radiaci6n son 
debidos a Cherenkov, de alli su nombre, 
quien realiz6 experitnentos en la dCcada del 
treinta; una detallada revisidn sobre la 
historia y desarrollo te61ico del fendmeno 
fue dado por Jelley (1958; 1967). 
Ba'sicamente, a1 pasar la particula 
cargada, el medio dielCctrico se polariza 
elCctricarnente y 10s a'tomos quedan fonnan- 
do pequeiios dipolos. Asi, cada eletnento de 
trayectoria emite un pulso breve que se 
propaga con velocidad c,. En general, 10s 
pulsos provenientes de elementos sucesivos 
Figura 3A: CondiciQ de interferencia positiva 
de la luz Cherenkov emitida al paso de una 
particula cxgada. 
interfieren negativamente, per0 si la velo-cidad de la particula es mayor que c,, se obtiene 
interferencia positiva para un dado Angulo, €Ic, con respecto a la trayectoria (anilogo a1 caso 
de ondas supersdnicas en un fluido; Figura 3.4). 
La condici6n de interferencia positiva queda dadi por (ver Figura 3.4), 
donde pc es la velocidad de la particula. De esta ecuaci6n bAsica, se pueden deducir algunas 
caracteristicas de la radiaci6n Cherenkov. Tietie una cota minima, o utnbral, en la velocidad 
de la particula, Pu=l/n, por debajo de la cual no liabri radiaci6n y, ademis, en ese caso limite, 
la direcci6n de la radiaci6n coincide con la de la particula (0,=0). La correspondiente energia 
umbra1 de Cherenkov para la particula es 8u=yutn0~2, donde yu=(l-PA-lR y m, es la masa en 
reposo de la particula. Hay tambiCn un Bngulo ln6xitno de emisi6n 8,,,a,=arccos(1/n), el cual 
se da cuando P=1. La emisi6n no ocurre cuando n<l, ya que esto implicaria P>1, con lo que 
la emisi6n Cherenkov no se da para radiaci6n X o y, ni tampoco para longitudes de onda 
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correspondiente a bandas de absorcidn del medio. 
El problema de la radiaci6n emitida por una particula cargada moviCndose uniforme- 
mente en un medio dieltctrico fue originalmente tratado por Frank y Tamm (1937). Ellos 
mostraron que la energia radiada por unidad de longitud de trayectoria de la particula es: 
donde a es la constante de estructura fina, o la pulsaci6n de la luz einitida, z la carga de la 
, 
particula y e la carga electr6nica. Introduciendo la 3.1 en la anterior y despreciando disper- 
si6n del medio, la producci6n de fotones Cherenkov entre h, y h, por una particula cargada 
(z=l), a un Bngulo 8, (que est6 relacionado con la energfa de la particula; ecuaci6n 3.6) es, 
donde dN/dl es la densidad de fotones por unidad de longitud emitidos por la particula, la cual 
llamamos n(O,,A) y que puede expresarse, para 8, pequeiios, como: 
I 
de donde se ve que las longitudes de onda cortas son miis favorecidas, dando a1 espectro 
visible de luz Cherenkov un tono azulado, muy familiar a las personas que trabajan con 
sustancias radioactivas o en reactores nucleares. 
Cuando se considera radiaci6n Cherenkov en la atm6sfera, deben tenerse en cuenta las 
variaciones de las caracteristicas de esta en funci6n de la altitud. La relaci6n entre presi6n a 
una cierta profundidad p ,  en la atm6sfera y la altura sobre el nivel del mar h, puede 
aproximarse a la de una atm6sfera ideal e isotkrtnica (Gaikser, 1990). En tal caso, p,=p, exp(- 
hlh,) donde p, es la profundidad atmosfkrica a nivel del mar, aproximadamente 1033 g ~ m - ~ ,  
y h, la escala de altura, ho=mglRT=7.1 km. Luego la densidad serA: p=-dp Jdh. Si se expresa 
el indice de refiacci6n como n=I+r), entonces q es proporcional a la densidad y decrece con 
la altura como r)=2.93x104exp(-hlh,). Para la elnisi611 Cherenkov en aire, donde q"1, el Angulo 
mAximo de emisi6n y la energia umbra1 Cherenkov, mencionados en la secci6n anterior, 
quedan deterrninados por: 
Asi, la energia umbral crece y el Angulo de emisidn decrece con la altitud. Como ejemplo, las 
energias umbrales a1 nivel del Observatorio Whipple en Mt. Hopkins (2.3 km de altura) son: 
del electrbn, 23 MeV; del muon, 4.8 GeV y del protbn,42 GeV, correspondiendo a un Angulo 
mAxitno de emisi6n Cherenkov de 1.26" (On,,,). AdemAs, totnando la ecuaci6n 3.1 en la 
2 -112 aproximaci6n de Angulos pequefios (8,a I), el factor de Lorentz ( y=(l -fl ) ) para una particula 
con energia mayor que la umbral, quedar8: y=(e2,,, -O2J'"; cuyo valor minimo (umbral), 
corresponde a 8,=0 y es y,-40. Por lo tanto P-1 en todos 10s casos de inter& y la energia 
cinetica de la particula, ~ = m ~ c ' (  y-I), seri pricticamente la total. Luego, el tCmino mcrgfa 
se referir6 a la energia cinCtica la cual puede expresarse, ademris, cotno E - &c, donde p es 
el impulso. Otras ecuaciones titiles que serin usadas mds adelante y que se derivan de lo 
anterior son: 
la ecuacidn 3.5 permite la definicidn de erzergfa de sutumcidn cotno la energia a partir de la 
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en el rango de MAE, una cascada-p necesita el doble de energia priinaria que una cascada-y 
para generar la misma cantidad de fotones Cherer~kov' (Weekes & Turver, 1977). Otra 
distribuci6n de muclio inter& es la distribuciciti angular de 10s fotones que componen el 
llamado panqueque; la forma de la imagen generada en la cimara de un telescopio Cherenkov 
viene dada por esta distribuci6n y el hecho de que las cascadas-p Sean mfis irregulares (ver 
5 3.2.3) hace que la distribuci6n angular de Cstas tambiCn lo sea, con lo que se tiene una 
he~ratnienta mlis para la distincibn entre ambas. De hecho, esta es la base de la T6cnica de 
Imfigenes que se discutiri en el capitulo 4. Corno anticipo y al solo efecto de la mejor 
comprensi6n de algunos comentarios que se liarfin antes del capitulo mencionado, se puede 
decir que las irniigenes generadas por y son de forma aproxirnadarnente eliptica y m6s 
pequeiias que las irregulares imagenes generadas por rayos c6smicos. 
El espectro de luz Cherenkov gene- 
rado por cascadas tambiCn puede obtenerse 
por si~nulaciones nu~nCricas aplicando, bisi- 
carnente, la ecuaci6n 3.3 a cada particula de 
la cascada y sustrayendo 10s fotones absorbi- 
dos por la atm6sfera. La Figura 3.5 da un 
ejemplo de espectro de ese tipo (resultado 
de si~nulaciones propias, ver 5 5.6), en 
donde se ve el efecto causado por la absor- 
ci6n atmosfCrica; por razones que se aclara- 
rbn en el pr6ximo capitulo, tambiCn se in- 
cluye en la figura el espectro generado por 
una particula simple (un muon de 10 GeV de energia). 
200 400 600 
Longitud de Onda [nrn] 
Pigura 3.5: Espectro (ipico de luz Cllcrcrikov 
genera-do por unn cascndas iniciadn por un r- y. 
TnmbiCn. cl espectro Chcrcnkov gcncrrldo por 
una particuln sirn-ple. Ambos casos son 
simulados. 
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3.4 Detectores Cherenkov Atmosfkricos - TCc~licas cie Detecci6n 
3.4.1 Antecedentes: 
Blackett (1948) calcul6 que la contribucicin de la luz Cherenkov producida en la 
atm6sfera por 10s rayos c6smicos es un factor lo4 del continuo de luz visible proveniente del 
cielo nocturno. No obstante, la posibilidad de detectar esa luz, rnonifestoda en pi~lsos miry 
breves (<10"s), no fue considerada en ese momento. Los pulsos Clierenkov provenientes del 
cielo fueron priineramente observados por Galbi-aitli & Jelley (1953), usando pequefios espejos 
esfkricos apuntados a1 cenit con un tub0 fototnultiplicador en el foco; ellos encontraron que 
la relaci6n de la luz Cherenkov del cielo hallada por Blackett (1948) se increments varios 
6rdenes de magnitud durante el destello causado por las cascadas. A pesar de que Galbraith 
& Jeiley (1953) notaron el potencial de esti tbcnica para el estudio de fuerites de rayos 
cbsmicos, la misma no fue utilizada sino hasta que Zatsepin & Chudakov (1962) especffica- 
mente lo propusieron para la deteccicin de cascadas indlucidas por rayos r, estos autores, 
ademis, montaron un observatorio de rayos y de rnuy alta energfa en Crimea utilizando doce 
detectores con espejos de 1.5 metros de diitnetro (obtenidos de equipos militares de la 
segunda guerra mundial). 
Los prirneras revisiones de tribajos en el iirea fueron hechas por Jelley (1958; 1967), 
y, twis recientemente por, Ramana Murtliy (1987) y Weekes (1988). 
3.4.2 Tkcnica Bdsica - Detectores de Prinzer-a Getlel-acidn: 
La base de la t6cnica es la deteccidn de fotones Cherenkov producidos, principalmente, 
por 10s electrones que componen las cascadas atmosf6ricas (3.3.3). La detecci6n de esta 
radiacidn intnersa en el considerablernente elevado flujo de luz del cielo nocturno (@=6.4x107 
fotones ma sr-I s-', para longitudes de onda entre 430 y 550 nm; Jelley, 1967), s61o es posible 
debido a lo rapid0 del pulso ( 4 0  ns). No se conoce ninglin otro tnecanistno attnosf6rico o 
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astrofisico que pueda producir pulsos en esa escala de tietnpos y, si el detector tiene la 
capacidad de integraci6n de ese orden, la Gnica fuente de ruido serAn las fluctuaciones 
estadisticas de la luz del cielo. Este flujo de luz del cielo es variable de noche a noche, y 
consiste aproximadatnente de partes iguales de luz estelar y luz proveniente de transiciones 
moleculares en la atmbsfera. Otra importante fuente de luz de fondo la constituye la luz 
dispersa proveniente de ciudades cercanas. 
Los requerimientos b6sicos para un telescopio Cherenkov Attnosf6rico son un colector 
de luz (cotno un espejo o lente de Fresnel), un detector de pulsos rzipidos de luz (tal corno un 
tub0 fotomultiplicador) y la electr6nica necesaria para registrar esos pulsos rgpidos. Estos 
telescopios estAn restringidos a operar bajo muy buenas condiciones meteorol6gicas, en noches 
sin Luna, en lugares distantes de fuentes contatninates de luz, tales cotno ciudades, y 
preferiblemente a elevada altitud; generaltnente se 10s ubica en observatories 6pticos. La 
elevaci6n de la fuente en observaci6n no puede ser demasiado baja ya que el espesor de la 
attn6sfera haria que las cascadas se inicien tnuy lejos del detector y, por consiguiente, la luz 
Cherenkov recibida estaria muy atenuada; como elevaci6n minima aceptable se totna 55" 
(Cawley et al., 1990). El tiempo dtil de observaci6n; limitado por las condiciones 
mencionadas, es del 10% del aiio. 
Los primeros detectores de este tipo, Ilamados de primera generucidiz, no trataban de 
distinguir entre cascadas-y y cascadas-p, sino s610 de hallar anisotropias en el campo de rayos 
c6smicos de fondo. Consideretnos uno de esos detectores; para un telescopio cuyo espejo tiene 
un irea A, campo visual cuyo Angulo s6lido es R y con un fototnultiplicador de eficiencia 
cuzintica q ,  el nGmero de fotoelectrones generados por el fotomultiplicador en un tiempo z 
(tiempo de integraci6n) debido a1 fondo de luz nocturno, a, ser6 N,=@qrM, con lo que el 
ruido debido a las fluctuaciones de Poisson de la luz del cielo ser6 NP. La seiial proveniente 
de la cascada esta'. dada por S q A ,  luego. la energia umbra1 del telescopio, que es 
inversamente proporcional a la relaci6n seiial-ruido, serA 
1 
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lo que indica que, para minimizar la energia u~nbral, se puede incrernentar el 6rea del espejo, 
acortar el tiempo de integraci6n (hasta el limite de duraci6n de 10s pulsos Cherenkov) o 
achicar el campo visual (hasta el limite del tamafio angular de la luz generada por las 
cascadas). 
Una forma mejor de medir el rendinliento de un detector, debida a Weekes (1988), 
consiste en calcular la sensibilidad del detector a1 flujo ,por encima de su energia urnbral o 
media o, de otra manera, el nlimero de desviaciones estindar, N,, para la cual la sefial es 
detectada por encima del fondo 
donde A, y Af son las Areas de colecci6n (ya no la del espejo) dependientes de la energia, para 
radiaci6n gamma y radiaci6n de fondo respectivarnente; T el tieinpo de observaci6n7 Cl el 
campo visual y G el indice espectral integral de la fuente de rayos gamma, el cual, en la 
mayon'a de 10s casos, debe inferirse. Obviarnente, de la ecuacidn anterior se concluye que 
debe tninimizarse Af y ~naximizarse A, para obtener mayor significancia en la detecci6n de 
fuentes observadas, parimetros que dependen no s610 de la energia del rayo prirnario 
correspondiente, sino tambiCn de 10s criterios de seleccidn de eventos considerados y o del 
fondo de rayos c6smicos. Los detectores que utilizan mktodos de selecci6n como el 
mencionado son llalnados de segurzdu genemcicirl. 
A partir de la ecuaci6n 3.8, adetniis, se pueden crear criterios de comparaci6n de 
telescopios o sistemas; se podria decir, por ejemplo, que dos telescopios tienen la ~nisrna 
sensibilidad si ambos obtienen igual n61nero de desviaciones estiindar para la rnisma fuente 
en igual tiempo de observaci6n, con lo que el criterio se independiza de las caracteristicas 
fisicas de 10s telescopios y de 10s criterios de selecci6n que cada observador aplique a 10s 
datos obtenidos con el rnismo. 
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3.4.3 Detectores $e Segunda Generacia'n - Mktodo de Imdgenes: 
Los detectores que intenten descrirninar una seiial en contra del fondo de rayos 
c6smicos, deben considerar diversas propiedades de las cascadas-y y cascadas-p: distribuciones 
lateral y angular, contenido espectral y fortna del pulso registrado por 10s telescopios 
(comportamiento temporal). Las distintas tecnicas utilizadas en telescopios de segunda 
generacibn, estin descriptas por Fegan (1993). Las dos tkcnicas 1n5s exitosas son: t4cttica de 
imcigenes (detectores de distribuci6n angular) y t6c~iica de rnuestreo de frente de ottda 
(detectores de distribuci6n lateral). 
Los detectores de distribuci6n lateral, cuyo desarrollo pionero se debe a Tomabene y 
Cursimano (1968), son arreglos de detectores sepasados por distancias de entre 10 y 100 m, 
de manera de poder registrar la distribuci6n lateral de luz proveniente de cascadas 
attnosfericas; cada detector del arreglo consiste de un espejo y uno o in6s fotornultiplicadores 
en el plano focal. La naturaleza de la distribuci6n lateral puede usarse para distinguir entre 
cascadas-y y cascadas-p y la energia de Csta puede esti~narse con el lirea de 10s pulsos 
registrados por cada detector. Para la deter~ninacidn de la direccidn de incidencia de la seiial 
detectada, se miden 10s tiempos de arribo a cada detector individual y se compone la sefial 
total del evento. Esta tCcnica ha sido adoptada por varios grupos y utilizada con buenos 
resultados por el grupo de Durham (Gibson et al., 1982b) y por 10s grupos franceses de 
ASGAT (Goret et. al., 1993) y THEMISTOCLE (Baillon et al., 1991). 
La tecnica de imfigenes fue propuesta luego que Hill y Porter (1961) fotografiaran 
pulsos Cherenkov provenientes de cascadas de energias por enciina de 10 TeV utilizando 
intensificadores de luz; qued6 asi en evidencia la posibilidad de distinguir cascadas-y de 
cascadas-p analizando las imigenes que estos generan. La primera implementaci6n de esta 
dcnica, heclia por Grindlay et al. (1976), us6 1111 detector con un anillo de fotomultiplicadores 
alrededor del fotomultiplicador central en el plano focal de un espejo, bajo la suposici6n de 
que las cascadas-y provenientes de fuentes puntuales tienden a dar imigenes mis circulares 
que las generadas por el campo isotr6pico de rayos c6smicos. Esta tCcnica es la precursora de 
10s sistemas que utilizan un denso arreglo de foto~nultiplicadores en el plano focal, para la 
obtenci6n de ima'genes de alta resoluci6n de la distribuci6n angular de la luz Cherenkov 
proveniente de cascadas atmosfCricas. La tCcnica fue desarrollada por la Colaboraci6n Whipple 
(Cawley et al., 1990), ha sido adoptada por 10s grupos HEGRA (Aharonian et al., 1991a) y 
CANGAROO (Ebisuzaki et al., 1991) y sera descripta en detalle en el capftulo 4, como 
introducci6n a1 desarrollo de nuevas metodologins de anblisis. 
Para la utilizaci6n de estas tCcnicas, se han desarrollado distintos mCtodos de operaci6n 
de 10s sistemas para permitir el c6lculo de la significancia estadfstica de 10s datos adquiridos. 
Se describirh a continuaci6n 10s mCtodos utilizados en sistemas que aplican la tCcnica de 
ima'genes. 
3.4.4 Mbtodos de Operucio'n para Sistemas de Imdgenes: 
Se utilizan dos mCtodos de operaci611 para la adquisici6n de datos con detectores 
Cherenkov de Imagen: ConlSin (CIS) fuente, el cual se utiliza para estudios de emisi6n 
continua de radiacibn, y Seguin~iento de fuente, para estudios de periodicidad y emisi6n 
pulsada. 
El mCtodo CIS permite la comparaci6n de la tasa de eventos adquiridos "con" la fuente, 
o sea apuntando a la fuente, con la tasa de eventos tornados de una regi6n de comparaci6n, 
la regi6n "sin" la fuente (cada conjunto CIS es conocido como par CIS). Sin embargo, 10s 
ca~nbios en la sensibilidad del instrumental y ca~nbios en la transparencia atmosf6rica podrian 
hacer que esta comparaci6n no tenga significado alguno si las dos observaciones, C y S, 
estuvieran separadas en el tiempo. Adernds, la regi6n de comparaci6n debe tener la tnisma 
elevaci6n que la de la fuente a1 ser observada ya que la tasa de eventos es funci6n de la 
elevaci6n. Por su lado, el efecto del campo magnCtico terrestre sobre 10s fotomultiplicadores 
en funci6n del hngulo azimutal debe ser tatnbiCn considerado, aunque este puede ser 
notablemente reducido con blindajes magntticos. Por todo esto, las observaciones C y S deben 
ser tomadas tan cercanas como sea posible en espacio y tiempo y tratando de que el brillo del 
cielo sea semejante en ambos casos. El mttodo, en la prgctica, es hacer la observaci6n C 
durante un cierto period0 de tiempo (generalmente 30 minutos) y luego hacer la observacidn 
S durante el mismo tiernpo y para las misrnas coordenadas locales (azimut y elevaci6n) con 
las que fue hecha C. El caso inverso, S antes que C, puede darse tambitn, dependiendo de las 
condiciones del cielo. 
En el mCtodo de Seguimiento, las obse~vacio~les se realizan s610 sobre la fuente, sin 
regi6n de comparaci6n, lo cual permite hacer estudios de variaciones relativas del flujo que 
se est5 observando, si lo hubiera. Con esto, se duplica el tiempo sobre fuente, per0 el mCtodo 
no permite hacer observaciones con el prop6sito de estudiar emisi6n continua de radiaci6n. 
Sin embargo, como veremos en el capitulo 4, existe una fonna de anrilisis desarrollada en esta 
Tesis que permite tales estudios. 
3.5 El Telescopio de lorn del Observatorio Whipple 
3.5.1 Descripcio'tz General: 
El telescopio Cherenkov Atmosftrico del Observatorio Whipple (Figura 3.6), ubicado 
en Mt. Hopkins, Arizona, EEUU (latitud 31°41'18" Norte, longitud 110"53'06" Oeste, elevaci6n 
2320 m, 780 g . ~ r n - ~  de profundidad atmosftrica), es un detector Cherenkov de Imagen el cual 
utiliza un arreglo de 109 fotomultiplicadores (c8inara de alta resoluci6n) en el plano focal de 
, 
un reflector de 10 metros de digmetro (por esa razdn tambitn llamado 10m) que capta 10s 
pulsos Cherenkov generados por cascadas atmosftricas. El telescopio se conoce tambitn como 
Detector de Imageries de Alta Resolucidn. 
El reflector y 10s fotomultiplicadores estbn ubicados en una montura altitud-azimut. La 
electr6nica para la adquisici6n de datos y el control de movimiento de la montura, esdn 
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localizados a1 lado del reflector. Los datos son analizados a posteriori por distintos grupos que 
forman ia "Colaboraci6n Whipple", utilizando proceditnientos estandarizados basados en 
programas Fortran y C. La energia umbra1 del detector varia entre 0.3 y 0.5 TeV, seglin sea 
la condicidn del recubrimiento de 10s espejos que componen el reflector y las condiciones de 
disparo del sistema. El flujo minilno detectable, definido como el que permite la obtenci6n 
de significancias no marginales, es dependiente de 10s ~nktodos de anilisis de datos aplicados. 
Para el caso del 10m, con la ciimara de alta resolucidn y 10s acti~nles mktodos de anillisis (ver 
capitulo 4), el flujo minilno detectable es 0.1 flujos de la NC; esto es: 7x10-l2 fotones s", 
para fotones con energfas mayores que la umbra1 (Reynolds et al., 1993), lo cual corresponde 
aproximadamente a 4x10-l2 erg cm-2 s-' . Una descripcidn cornpleta de todos 10s componentes 
del detector estjl dada por Cawley et al. (1990). 
3.5.2 El Reflector, Montura y Cdmara: 
El reflector (ver Figura 3.6) estjl formado por 248 espejos esfkricos de contorno 
exagonal, cada uno de dijlmetro 61 cm y radio de curvatura 14.6 m. La estructura tubular que 
10s contiene le da a1 conjunto una forma de casquete esferi'co de 7.3 m de radio y 10 m de 
apertura, de tal forma que cada uno de 10s espejos esd enfocado a1 centro de curvatura del 
casquete donde se encuentra ubicada la crimarn de alta resolucidn. Este tipo de estructura es 
conocida como "diseiio Davies-Cotton" (Davies & Cotton, 1957), y tiene la ventaja de 
suprimir la aberration esfkrica, alin considerando que 10s espejos individuales son esfericos. 
Una desventaja de esta confortnacidn es que el tietnpo de tr6nsito de la luz hasta llegar a la 
cjllnara no es el mismo para 10s espejos de la periferia que para 10s internos del reflector, lo 
que introduce unos 6 ns de dispersi6n en 10s piilsos Cherenkov recibidos. Dado que en este 
experiment0 no se investiga la forma del pulso Cherenkov, esto no representa un proble~na 
except0 por el hecho de que el tiempo de integracidn se ve incrementado, permitiendo la 
introduccidn de mAs ruido a1 sistema ( 5  3.4.2). La escala focal es de 12.8 cmlgrado y el 
reflector es un sistema f 0.7. Lewis (1990) mostrd que el diseiio Davies-Cotton es superior a1 
de espejos parab6licos para imjlgenes fuera del eje dptico ); que la dispersi6n del lOln es 0.13" 
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Figura 3.6: Telescopio de 10 nielros del observntorio Whipple 
RMS para espejos en la periferia del reflector y 0.05" para 10s cercanos a1 centro. En la 
prictica, una magnitud importante que define la calidad de la 6ptica del telescopio, es la 
dispersi6n de la seiial obtenida por el telescopio por el transit0 de una estrella en uno de sus 
foto~nultiplicadores; en el caso del 10m, esta dispersidn es de 0.13" RMS. 
El arreglo de fotomultiplicadores (tatnbien llalnados FMT o jbtotubos) sufre ca~nbios 
a medida que el proyecto evoluciona. En particular afecta a1 trabajo descripto aqui el cambio 
producido en julio de 1993, en el cual se ree~nplazd ill anillo externo de 18 FMT de 50 mrn 
de diimetro (ver Figura 3.7a) por otros tantos de las mismas caracteristicas que 10s fototubos 
internos (Figura 3.7b). La parte interna de la ciimara, comiin a arnbas versiones de la misma, 
consiste de 91 FMT de respuesta rzipida y alta eficiencia cuzintica, de 2.9 cm de diametro y 
espaciados 3.2 cm en un arreglo exagonal. Esos fototubos (Hamamatsu R1398) poseen 
blindaje lnagnCtico y tienen las siguie~~tes caracteristicas: rango espectral, 185-650 nm; 
ganancia tipica, 5.3x106; eficiencia cuintica a 380 nm, 28, % y tieinpo de respuesta (rise time), 
2 ns. La separaci6n de 10s FMT entre sf, hace que la c61nara tenga una resoluci6n de 0.25"; 
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Figura 3.7: Dos versiones de la C61nx-a de Alta Resoluci6n del lclcscopio Whipple. Los 
circulos indican las posiciones de cada uno de 10s fololnulliplicadores. 
esto podria ser reducido hasta el limite de la dispersi6n del siste~na 6ptico (0.13"), lo cual sen'a 
ventajoso y costoso. No obstante, 0.25" es adecuado para anailisis de i~nigenes ya que el 
tamaiio de la minima itnagen generada por un evento y, no es tnuy diferente a esa cantidad. 
El iirea efectiva cubierta por 10s fotocaitodos de 10s FMT es del 62% del campo visual. Los 
FMT estain conectados a la electr6nica a travts de 50 m de cable coaxial tipo RG-58. 
La montura, en donde estin el reflector y la c6mara, estli controlada por una 
microcomputadora dedicada a ese fin que, junto con indicadores de posici6n digitales 
(encoders), le dan a1 sistema un precisi6n en la posici61i de 0.1". 
3.5.3 Electldnica, Adquisicio'n de Datos: 
El circuito esquem6tico y simplificado del sistema electr6nico de adquisici6n de datos 
puede verse en la Figura 3.8. La sefial proveniente de 10s FMT es filtrada por medio de un 
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Figum 3.8: Esquema bhsico de la eleclr6nica para 13 adquisicibn de dntos dcl tclescopio Whipple. 
Una de las salidas del amplificador es enviada a la unidad CAD (Conversor Analbgico-Digital) 
por medio de cables retardadores (60 ns) y la otra a 10s discritninadores. Cada discriminador 
da un sefial de salida sblo si el pico de la seiial de entrada supera cierto umbra1 
predeterminado (normalinente el correspondiente a 40 fotoelectrones generados en el FMT). 
Luego, las salidas de 10s discriminadores son sumadas, obtenikndose un pulso proporcional 
a1 nritnero de seiiales de entrada (y no a 10s valores de esas seiiales) que han pasado el 
discriminador. Este pulso se envia a1 discrimiriador de dispal-o el cual da una salida si el 
nritnero de canales que ha excedido el umbra1 estri por encilna de cierta n~ultiplicidad (cantidad 
de canales que pasan el discriminador, requerida para aceptar el evento; normalmente 2 
canales). El pulso de salida del discriininador de disparo es una ventana (gate) para 10s CAD 
de 29 ns. Los cables retardadores que llevan la seiial de 10s ainplificadores hasta 10s CAD, 
permiten a1 circuit0 generador de la ventana tener tieinpo de analizar 10s pulsos y de decidir 
si el evento debe o no ser grabado. Si el caso es que debe ser aceptado, las seiiales de 10s 109 
FMT son digitalizadas y grabadas en el disco de una colnputadora en unidades llainadas 
cuentas digitales (cd), juntainente con la hora sideria y la hora univeral. 
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3.5.4 Nornzalizacidrz de Datos: 
Se realizan dos tipos de normalizaciones con anterioridad a la aplicacidn de cualquier 
aniilisis de datos obtenidos en la fonna descripta anteriormente: sustracci6n de 10s valores 
pedestales de 10s CAD y normalizaci6n del catnpo visual. 
El valor de pedestal de un CAD, es el valor de la seiial de salida de Cste cuando la 
seiial de entrada es nula. Este valor es prefijado por medio de potenci61netros en 10s CAD, 
tipicamente en 20 cd, y se utiliza para evitar que las fluctuaciones en el sistema den como 
salida del CAD una seiial pseudonegativa. Esto significa que todas las seiiales registradas para 
cada uno de 10s FMT tienen un exceso que debe ser sustraido a fin de obtener la seiial 
verdadera. Para la detenninaci6n de 10s pedestales, el sistema es disparado artificialmente en 
forrna peri6dica durante la observaci611, con lo que la seiial grabada es s610 proveniente de 10s 
valores pedestales m6s fluctuaciones de la luz del cielo. El valor medio de esos datos para 
cada FMT ser6, luego, el valor del pedestal de ese canal, y la desviaci6n de 10s datos, o,, 
representrar6 las fluctuaciones de la luz del cielo, llamada rziirk., del cielo. Luego, cualquier 
valor que se mida en 10s FMT durante la adquisici6n de datos, tendr6 un error, o variaci6n, 
proveniente del ruido del cielo cuyo valor es o,, tipica~nente 3 cd. 
La normalizaci6n del calnpo visual se realiza aplicando a cada canal un factor que 
compense las diferencias de ganancia que posee cada FMT. Para obtener esas ganancias 
relativas, se efectua la adquisici6n de datos para, aproxitnadarnente, 1000 eventos, iluminando 
uniformemente la c6mara con una l61npara de nitr6geno destelladora (la cual genera pulsos 
de entre 2 y 10 ns de duraci6n). Se calcula luego el promedio de la cantidad de cd que ha 
registrado cada canal y se calculan 10s factores de nonnalizaci6n para cada uno de ellos 
relativos a1 promedio general. 
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3.6 Calibraci6n en Energia de Telescopios Cherenkov' 
El proble~na de la deterlninaci6n de Brea de coleccidn y energia utnbral de telescopios 
Cherenkov, pardmetros necesarios para el cdlculo de flujos integrales u obtencidn de espectros, 
es alin tema de estudio y discusi6n en Astrono~nia de MAE. En particular, la contribucidn del 
satElite CGRO en cuanto a valores de flujos de. distintas fuentes, ha puesto a la astronomia de 
MAE en la necesidad de determinar 10s flujos con  nayo or precisidn qile en la era pre-CGRO, 
con el fin de compatibilizar resultados. 
El Brea de coleccidn est5 b5sicamente 
definida por el 6rea indxima dentro de la 
cual puede impactar un ray0 primario y alin 
ser capaz de disparar a1 sistema, con lo cual 
es dependiente de la energia que posee el 
u 
rayo generador de la cascada. La energia o O)
4 
u~nbral del telescopio, por su lado, es la ?3 U 
energia del rayo primario para la cual el 
instrumento deja de detectar a la cascada 
generada por este. Las definiciones dadas 
son una simplificaci6n del probleina, ya que Pigura 3.9: Curva lipica dc respucsla dc un 
tclcscopio Ci~crcnkov. E, y E, son los lirnilcs 
admilidos para In defir1ici6n de erlcrgin urnbral. estas cantidades estgn interrelacionadas entre 
si  y con otros parametros no mencionados. 
En principio, se puede conocer la curva de respuesta de un telescopio si~nplemente viendo cual 
es la tasa de eventos registrados (co~zteo) en funci6n de las cd totales del evento, lo cual es 
funci6n de la energia primaria. La Figura 3.9 ejetnplifica esto para datos crudos, sin ninglin 
tipo de selecci6n de datos; la curva lnuestra una disminuci6n del conteo para energias altas, 
respondiendo a1 espectro de rayos cdsmicos, y un decai~niento hacia energias bajas corno 
resultado del "corte" en la respuesta del telescopio o erlergiu urnblzrl. Parte de la discusidn 
mencionada arriba se centra en la definici6n de la energfa umbral; Csta debe encontrarse entre 
10s valores E, y E, de la figura. Es evidente que la rehpuesta del telescopio co~nienza a 
disrninuir para valores de energia cercanos a1 pico de la curva de referencia. Es razonable, 
entonces, tomar ese valor como la energia mis representativa, ya que es el valor para el cual 
se registra la mayor cantidad de eventos (m6ximo de conteo). Consecuente~nente, se tomar6 
como energia umbral a1 valor de energia correspondiente a1 comienzo de la declinaci6n en el 
conteo registrado por el instrutnento, energia que estar6 expresada en cd. Dado que esas 
unidades no son m6s que ndmeros que representan cantidades registradas por la electr6nica 
del instrumento, debe encontrarse una equivalencia que perrnita expresar la cantidad de cd 
obtenida en un dado evento, con la energia primuia que dio lugar a1 ~nismo, proceso lla~liado 
calibracidn en energ fa del telescopio. 
En el caso de telescopios de pritnera generaci6r1, la calibraci611 en energia se realiza 
simplernente comparando el conteo registrado, con el espectro de rayos c6smnicos que recibe 
el detector, esto es, ajustando la parte dereclia de la cul-va de la Figura 3.9 a la curva de rayos 
c6smicos y viendo a quC energia corresponde la defi~iida cotno umbral en la for~na descripta 
anteriormente. Este mCtodo permite resolver el proble~na para 10s rayos c6stnicos, pero, dado 
que a igualdad de fotones Cherenkov generados en ulla cascada, la energia necesaria para un 
p (rayo cbsmico) primario es aproximadametite el doble que para un y primario (3 3.3.3), la 
energia umbral para r y seria la mitad de la calculada para rayos c6smicos en la forma 
descripta. Lo anterior es la base del criterio tradicional de calibracidn y s610 es aceptable para 
telescopios de primera generaci6n o telescopios con c6rnara cuyos pixels Sean lo 
suficientelnente grandes como para homogeneizar 10s efectos o diferencias en las 
distribuciones de luz Cherenkov de cascadas-y y p. 
En el caso de cha ras  de alta resoluci6n cuyos pixels son cotnparables a1 desarrollo 
angular de las im6genes de cascadas-y, y por lo tanto lnenor que el de cascadas-p, el problema 
est6 lejos de ser resuelto con la tecnica mencionada anteriormente. Supongatnos el caso de dos 
eventos, uno y y otro p, que generan la mistna cantidad de luz Cherenkov en un dado FMT 
de la ciimara. El hecho de que la imagen geiierada por el p sea IWAS dispersa ( 5  3.2.3), hace 
que se requiera una cantidad total de fotones Cliet-enkov tnayor que en el caso y para lograr 
la condici6n supuesta anterionnente. Por lo tanto, la energia del p primario debe ser rnayor 
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que la del r-y y la relaci61i entre esas energias tan co~nplicada conio las diferencias entre 
distribuciones angulares y espaciales de arnbos tipos de cascadas. Si a eso se une que un p 
necesita mayor energia para generar la misma cantidad total de fotones, entonces la energia 
requerida por el p es alin mayor. Lo anterior hace que la calibracidn en energia de un 
telescopio de segunda generacidn no pueda realizarse sobre la base del conteo de eventos del 
fondo de rayos c6smicos. 
Debe recurrirse entonces a un concepto mds bdsico: la cantidad de fotones necesarios 
en cada FMT para el disparo de la ciimara. Si uno conoce esa cantidad, entonces puede 
simular numCricamente eventos y y obtener la energia del prirnario correspondiente a la 
minima cantidad de fotones por FMT requerida para el disparo del sistema lo que, por 
definicidn, seri la energia umbra1 del telescopio para radiaci6n y. El 81-ea efectiva se calcularia 
como la correspondiente a la tnlixitna distanciu desde el eje de la cascada que, dada la 
distribuci6n lateral, provea esa ~iiinima cantidad rle fotones por FMT necesarios para el 
disparo, distancia que dependeri de la energia. En la prActica, esa cantidad de fotones por 
FMT se fija por medio de la tensidn aplicada en 10s discrirninadores individuales de cada FMT 
(ver 3.5.3), lo cual significa, a su vez, una cierta catitidad de cd por FMT. Por lo tanto, todo 
el problema se reduce a obtener la relaci6n fotonlcd, cantidad de fotones requerida para 
generar un cd, o cualquier otra magnitud relacionada con esta, conocida como calibruciciiz 
absoluta, tema que se desarrollari en el capitulo 5. 
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N u ~ v o s  METODOS DE OBSERVACION Y ANALISIS 
PARA SISTEMAS DE IMAGENES 
Lo nuevo de la astronomia de radiaci6n y de MAE y 10s continuos avances 
tecnol6gicos realizados sobre 10s telescopios Cherenkov, hace que las tkcnicas de detecci6n 
y anhlisis de datos obtenidos con tales telescopios estCii en continuo desarrollo. Dos aspectos 
irnportantes de las tkcnicas mencionadas, tendientes a ~nejorar las significancias totales 
obtenidas, serrin tratadas en este capitulo: la optimizaci6n de mttodos de selecci6n de eventos 
utilizados a1 presente por el grupo Whipple y la forma de observaci6n de posibles fuentes de 
radiaci6n y. En el primer0 de ellos, se trata de optimizar las definiciones de 10s rangos de 
validez de 10s parhetros que caracterizan las i~niigenes obtenidas en el plano focal de 
telescopios Cherenkov atmosf6ricos, logrando una mejor discriminaci6n entre eventos-y y p. 
En cuanto a la forma de observaci6n de fuentes, se lialla la manera de eli~ninar la necesidad 
de obtener datos de regiones de comparaci6n, desarrollando una nueva metodologia, llamada 
andlisis-a, que estima el fondo a partir de las observacionks heclias sobre la fuente en estudio. 
En ambos casos se utilizan datos de la NC como fuente patr6n para probar la eficacia de lo 
desarrollado, datos que serrin previanente estudiados y consistidos en las secciones siguientes. 
Previo a este desarrollo, se hace una descripci6n de la estadistica aplicable a 10s datos 
obtenidos por telescopios Cherenkov atmosfkricos bajo distintas circunstancias. Tatnbien se 
describe la metodologia actual de anrilisis de datos aplicada por el grupo Whipple para la 
discriminaci6n de eventos-y y p (TE'cnica de Itntigenes) y la evoluci6n de las simulaciories de 
cascadas atmosfkricas que dieron origen a diclia tkcnica. 
Una parte esencial en el establecimiento de objetos puntuales como fuentes de 
radiaci6n y, es la evaluaci6n de la probabilidad estadistica asignada a una detecci6n positiva. 
Debido a que las observaciones son b5sicatnente 1111 conteo de eventos generados ya sea por 
el objeto observado o por el fondo, debe evaluarse quC tan significante es la detecci6n o quC 
nivel de confianza posee. En definitiva se trata de evaluar si el exceso de conteo de eventos 
sobre un candidato a emisor y es genuino o si~nplemente debido a una fluctuaci6n estadistica 
en el conteo de eventos del fondo. 
Supongatnos el caso de una observa- 
ci6n cuyo conteo sobre el objeto emisor es 
N,, obtenido en un tiempo tc, y cuyo conteo 
y tiernpo de observaci6n sobre el fondo son 
Nf y tf respectivamente (ver Figura 4.1). Se 
define a la cantidad p como la relaci6n entre 
10s tiempos de observaci6n del emisor y del 
Figura 4.1: ConfiguracMn tipica del conteo de 
eventos para una observaci6n en astronomia y. 
fondo, &It/-, o como la relaci6n de cualquier 
otra magnitud que normalice la cantidad de 
eventos adquiridos en ambas tnediciones; 
por ejemplo en el caso de emisi6n de utia linea, p podria definirse como la relaci6n entre la 
cantidad de canales (o interval0 de longitudes de onda) cubiertos por el pico de emisi6n 
definido por tal linea y la cantidad de canales adyacentes a1 pico tomados como fondo. De esa 
tnanera, la cantidad de eventos de comparaci6n a considerar en el ctilculo estadistico sera 
Nc=pNf, con lo que el exceso, o seiial, serii N,=N,-pNf. 
La forma m6s natural de evaluar la significancia del exceso asi obtenido es estirnando 
la desviacidn est6ndar de la seiial por medio de las varianzas de cada una de las cantidades 
involucradas. Luego, d ( ~ , )  = d(~~)+p'c?(N,)  y, dado que las variables Nc y Nf siguen 
distribuciones de Poisson, sus desviaciones serrin las raices cuadradas de ellas tnismas, por lo 
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que U ( N ~ ) = ( N ~ + ~ N ~ ) " ' .  Con lo anterior, la significancia, S, de la seAal observada, lnedida en 
unidades de desviaciones estfindar, serii: 
Para el caso de observaciones C/S (8 3.4.4), la cantidad normalizadora p serfi la unidad. 
Coi~siguientemente NJ=Nc, y: 
Otra forma de plantear el problema es pensar que lo que uno desea estimar es, en 
realidad, quC tan probable es que el exceso observado sea causado por una fluctuaci6n del 
fondo. En tal caso, debe suponerse que no existe una fuente emisora y que 10s conteos N, y 
Nf son debidos exclusivamente a1 fondo. Bajo esa suposici6n, N, seguirii una distribucion de 
Poisson con esperanza (N,) y N, hard lo rnisino pero con esperanza (N,)lp, con lo que la 
desviaci6n esdndar de la sefial serd, $(N,) = (l+p)(N,). La tnejor estirnaci6n de (N,) se 
obtendrfi tomando todas las observaciones (supuestas pertenecientes a1 fondo), normalizadas 
a1 period0 de observaci6n t,, de la forma: 
luego, calculando la desviaci6n de la sefial en forma similar a lo realizado anteriormente, la 
significancia serfi: 
La exactitud de las ecuaciones 4.1 y 4.3 fue probada por Li & Ma (1983) por medio 
de simulaciones. Ellos tomaron cotno hip6tesis que todos 10s eventos observados son 
provocados por el fondo con un valor esperado de (N,). Luego, generaron una muestsa de 
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cantidades N, y Nf, para distintos valores de p, derivados de una distribuci6n de Poisson con 
esperanza (Nf), para la obtenci6n de Nf, y p(N/) para la obtenci6n de N,. Posterionnente, 
calcularon las significancias en las formas descriptas anterionnente para un n6mero elevado 
de casos y compararon la distribuci6n de esas significancias con una distribuci6n gaussiana, 
que senia lo esperado si 10s conteos N, y Nf son suficientelnente altos (>lo eventos). La 
conclusi6n de Li & Ma es que, para valores de p<l, la ecuaci6n 4.1 sistelnciticarnente subesti- 
ma la significancia y la ecuaci6n 4.3 la sobreestima, tendencias que desaparecen pal-a p=l. 
Una mejor distribucidn de las significancias, utilizando el criterio anterior, se logra 
cuando estas son calculadas a partir de una ecuaci6n derivada del mCtodo de "inferencia 
estadistica", con (N,)=O como hip6tesis nula. Para ese caso, la ecuaci6n obtenida por Li & Ma 
(1983) para S es: * 
con la cual se logra un mejor ajuste de las significancias a una disuibucidn gaussiana, 
indicando que la ecuaci6n 4.4 es la que menor desvio sistemfitico introduce en el cfilculo de 
significancias para 10s casos en que p+l. 
En todos 10s casos analizados hasta aqui se tom6 cotno hip6tesis que el valor de p no 
posee incerteza. Si ese no fuera el caso, la desviaci6n de la sefial, o(N,), seria mayor de lo 
supuesto y, por lo tanto, la significancia menor. Se preferisti en esas situaciones, en lo que a 
esta Tesis se refiere, tomar la ecuaci6n 4.1 para ser conservadores en la estirnaci6n de 
significancias. 
El nivel de confianza de una detecci6n cuya significancia es s, vendrfi dada por la 
funci6n de Gauss integrada entre -s y s. El nivel de confianza requerido para aceptar una 
detecci6n como positiva no esti bien definido, por lo que queda a criterio de quien hace el 
anfilisis; muclias veces Cste toma otros elementos de juicio, cotno detecciones anteriores o 
condiciones generales de la experiencia, para totnar una decisidn acerca de la certeza de la 
detecci6n. El nivel de confianza general~nente requerido para acept'ar una deteccih, y que se 
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adoptari como criterio para la detecci6n de fuentes en este trabajo, es el correspondiente a 
30  de significancia, esto es 99.86%, lo que equivale a una posibilidad en aproxitnadatnente 
750 de obtener un resultado de 30 debido a fluctuaciones del fondo. 
4.3.1 Simulaciones - Antecedentes: 
Las primeras esti~naciones sobre la forma de las ilnrigenes de luz Clierenkov generada 
por cascadas-y en el plano focal de un telescopio Clierenkov atmosf6rico fueron realizadas 
analiticarnente por Zatsepin (1965) y por medio de si~nulaciones de Monte Carlo por Rieke 
(1969) y Castagnoli et al. (1972). Las estirnaciones indicaron que la fortna pro~nedio de las 
im8genes-y es circular para pequefios parimetros de impact0 (cuando el eje de la cascada esti 
cerca del telescopio) y comienza a tener for~iia de conieta (casi eliptica) y desplazarse del 
centro de la cimara a medida que el parimetro de inlpacto crece (Figura 4.2). Por lo tanto, 
la orientacidn de la elipse esti relacionada con la direcci6n de arribo de las cascadas, de tal 
forma que 10s ejes mayores de las imigenes generadas en la cimara apuntan hacia la posici6n 
de la fuente. Las predicciones mencionadas difieren en cuanto a1 tamafio angular de las 
imigenes a lo largo del eje mayor, lo cual provielie de 10s diferentes modelos de cascadas 
utilizados y diferentes tiempos de integraci6n del telescopio. Zatsepin (1965) extendi6 sus 
modelos analiticos a imigenes generadas por protones, obteniendo indicaciones de que el 
andisis de imigenes podria utilizarse para distinguir entre eventos y y p, ya que las imigenes 
de estos 6ltimos se predecian menos compactas que las y y con una distribuci6n aleatoria en 
las direcciones de 10s ejes mayores, debido a lo isotr6pico del camp0 de protones (0, en 
general, de rayos c6smicos). 
A pesar de lo anterior, simulaciones realizadas por Browning & Turver (1975; 1977) 
indicaron que las fluctuaciones en la fonnaci6n de cascadas-y darian imageries m6s irregulares 
y ensancliadas que lo predicho anterionnente, en pal-te debido a1 efecto geotnagnetico sobre 





Figura 4.2: Distribucidn angular de imrigenes simuladas formadas en la crimam de un teles- 
copio Cherenkov atmosf6rico. generadas por un rayo y de 0.1 TeV y para distintos parhetros 
de impacto, D. Cada isofota representa una reduccidn de intensidad por un factor 410. Las 
curvas a la derecha representan el pulso completo de luz ,y las de la izquierda son para un 
telescopio con 2.5 ns de tiempo de integmcidn (Rieke, 1969). 
las particulas componentes de la cascada (no considerado en 10s primeros trabajos) que 
dispersa a las mismas y, por lo tanto, desfigura la imagen de luz Cherenkov que llega a la 
c h a r a ,  efecto que se incrementa para grandes parametros de impacto. Ellos concluyeron que 
el analisis de la imagen no podria dar indicaci6n de la ubicacidn de la fuente ya que 10s ejes 
mayores de las supuestas elipses no estarian bien determinados. 
El desarrollo de modelos para simulacio~ies nuin6ticas de cascadas atmosf6ricas, se vio 
beneficiado por el enorme crecitniento en la rapidez y potencia de nuevas computadoras, 
juntamente con mediciones sobre las caracteristicas de cascadas. Esto permiti6 el refinarniento 
de 10s c6lculos que consideran 10s procesos fisicos desarrollados en las cascadas incluidos en 
tales simulaciones, dando lugar a nuevos cdmputos y nuevas conclusiones acerca de la 
factibilidad del analisis de imageries colno discri~ninador de eventos. Plynsheslinikov & 
Bignami (1985) realizaron simulaciones de imligenes-y y p para el telescopio Whipple, 
intentando cuantificar la efectividad de discrirni~iacidn que poseen algunos parametros 
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calculados a partir de la distribuci6n angular de lo cascada (parA~netros de la imagen). Ellos 
encontraron, contrariamente a Browning & Turver (1975; 1977), que las imigenes-y &n 
regulares, como funcidn del parametro de impacto, y que el ensanchatniento de las inistnas 
no es tan grande como la predicha por Browning & Tuiver, sino mas bien similar a la imagen 
promedio hallada por Rieke (1969). La orientaci6n del eje mayor de una elipse ajustada a la 
imagen, con respecto a la linea que une el centroide de la irnagen con la posicidn de la fuente, 
a, fue encontrada como un buen discriminador. TambiC11 se detennin6 que las fluctuaciones 
de luz a lo largo del eje mayor de la elipse, x2, son un buen discriininante debido a que Cstas 
son mayores en 10s casos p que en 10s y. La coiiclusi6n de Plyaslieshnikov & Bignami (1985) 
fue que una combinacidn entre a y x2 podria incremeiltar la relacidn sefial ruido por un factor 
cuatro o cinco, especialmente si se excluyen imageries cuyos parametros de impacto Sean muy 
pequeiios (debido a que las imtigenes-y son casi circulares), o rnuy grandes (ya que las 
imigenes se escapan del campo visual y, por lo tanto, son recortadas). 
Las simulaciones numCricas mis coinpletas realizadas a1 moinento, que fueran el 
comienzo del desarrollo de la tCcnica de imigenes colno discriminador entre eventos-y y p, 
y que diera lugar a la detecci6n de la Nebulosa del Cangrejo con 20 o de significancia (5  
2.4.1), fueron hechas por Hillas (1985). Las si~nulaciones fueron realizadas para el telescopio 
de 101n (8 3.5), sobre cascadas-y y p. Las cascadas-p fueron simuladas totnando un espectro 
de fondo con energias distribuidas como E ~ . ~ ~  (IE, con direcciones de incidencia tomadas en 
forma Leatoria (fondo de rayos cdsmicos). Las cascadasiy fueron sii~uladas con un espectro 
E'" dl$, con direcciones del ray0 incidente proveiiientes de una fuente centrada en el calnpo 
visual ide la cimara del detector. Los parimetros de impacto se variaron sobre un iirea 
correspondiente a 250 m de radio. Se incluyeron aberraciones globales del detector, 
astigmatism0 e imperfecciones en 10s espejos. La Figura 4.3 muestra ejemplos de imfigenes 
y y p de alta resolucidn derivadas de estas simulaciones, como asi tambiCn la superposicidn 
I 
de una de ellas con la cimara del 10m. 
En el estudio hecho por Hillas se encontr6, nuevamente, que las irnigenes-p son mis 
alargadas y anchas y con mayores fluctuaciones que las imigenes-y. El tamaiio medio 
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Figura 43: Distribuci6n de fotoelectrones en una imagen: a) generada por un protdn de 
1TeV; b) genenda por un fot6n y de 320 GeV: c) Superpuesto con la cdmara del 10m. 
(diimetro medio) de las primeras es de l.OO, tnientras que en el caso yes de 0.5". Los ejes de 
las imigenes-y apuntan hacia la ubicaci6n de la fuente, cotno en las simulaciones de Rieke 
(1969). Las imigenes-y son miis regulares y con un tnejor cotnportatniento con respecto a1 
parimetro de impacto, lo cual reafirrna 10s resultados de Plyasheshnikov & Bignatni (1985). 
Algo nuevo en 10s resultados de estas sitnulacioties es la aparici6n de imigenes anillo, 
principalmente en las generadas por protones ya que- tienen una componente mayor de 
muones, lo cual contribuye, ademiis, a1 ensanchatniento de la imagen. 
En sus simulaciones, Hillas (1985) hizo un seguitniento de cada fot6n generado por 
las particulas de Ias cascadas hasta llegar a1 plano focal del lorn, considerando tatnbiCn 
fluctuaciones de la luz del cielo nocturno, para ver si esos fotones eran capaces de disparar 
el telescopio con una ciimara de 37 pixels de 0.5" de resoluci6n (pritnera versi6n de la camara 
del 10m). Se definieron padmetros de las itniigenes en fortna similar a1 trabajo de 
Plyasheshnikov & Bignami (1985) basado en un andisis de tnotnetitos de la distribuci6n de 
fotoelectrones. Estudiando la discriminacidn lograda con estos pariitnetros, Hillas (1985) 
predijo un increment0 en la relaci6n seiial ruido de un factor cinco a siete; imtigenes con 
ancho y largo muy extensos podrian ser descai-tadas, cotno asi tambibti imtigeties cuya 
orientaci6n a no es pequefia. Para la ci~nara de 37 elehentos, la resoluci6n era comparable 
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a1 tamaiio de la imagen y, por lo que la determinaci6n de la orientaci6n no era lo 
suficientemente precisa. Esto contribuy6 a tomar la decisi6n de disminuir el tamaiio de 10s 
pixels de la cdmara y aumentar su nlimero a 109 elementos (ciimara actual). 
Muchos otros csilculos y simulaciones se llan realizado posteriormente a1 original de 
Hillas, aunque la difinici6n de parametros pertnanece vigente. Un ejetnplo de aplicaci6n de 
simulaciones para un telescopio Cherenkov attnosf6rico y una completa descripci6n de la 
complejidad de 10s procedimientos para sitnular cascadas atmosf6ricas, est6 dada en el trabajo 
de Kertzmann & Sembroski (1994). 
Los pariimetros en la forma definida por Hillas (1985) son 10s actualmente utilizados 
en el analisis de datos obtenidos con la camara de alta resoluci6n del telescopio reflector de 
10m y serdn descriptos matemiitica y fisicamente en la secci6n siguiente. 
4.3.2 Parametrizacidn de Imdgenes: 
Las imiigenes generadas en el plano focal de un telescopio Cherenkov son 
parametrizadas, seglin las definiciones de Hillas (1985), de manera de describir su forma y 
orientaci6n, de la siguiente manera (ver Figura 4.4): Altcho: dispersi6n RMS a lo largo del eje 
menor de la imagen; Largo: dispersi6n RMS a lo largo del eje mayor de la itnagen; Desvfo: 
distancia desde el eje de la imagen a1 centro del calnpo visual; Arlcho Azimutal: ancho RMS 
de la imagen con respecto a1 eje que une el centro del campo visual con el centro de la 
imagen; Distancia: separacidn del centro de la iinagen con respecto a1 centro del campo visual 
y Orierttacio'n: iingulo formado entre el eje de la imagen y la linea que une el centro del 
cainpo visual con el centro de la imagen, tainbiCti Ilalnadg a. Un par6metro adicional que se 
usara en el transcurso del capitulo, es el tanialio: sumatoria de las cd de todos 10s fototubos 
involucrados en la imagen. Las definiciones lnatelniiticas de cada uno de ellos puede 
encontrarse en el ApCndice 1. 
La Figura 4.5 ayuda a la interpretaci6n fisica de 10s parhtnetros definidos 
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fuente 7 ' 
pico de intensidad 
Figura 4.4 Definicih de 10s p~fimelros de inlagen dada por Hillns (1985). 
anteriormente, ejemplificando la formaci6n de una itnagen en la ciinara; el exagono en 
perspectiva dibujado por encima del telescopio, represen;a la proyecci6n de la ciimara y sus 
lados marcan 10s limites del campo visual, cuyo seini4ngulo es z.  El 16bulo c representa la 
envolvente de todas las particulas generadas en la cascada desde las que se emiten 10s fotones 
Cherenkov, algunos de 10s cuales ser4n captados por el telescopio. 
El taman'o, tal como fue definido anteriormente, tiene directa relaci6n con la cantidad 
de fotones generados en la cascada y es, en priinera aproxiinaci6n, proporcional a la energia 
del ray0 prirnario generador de la misma. Los significados de disratzcia y orientacid~l ya 
fueron tratados previamente (5 4.3.1); la pritnera de ellas es dependiente del pariimetro de 
impact0 y de la energia del ray0 primario, siendo esta liltitna dependencia un reflejo del hecho 
de que la cascada se desarrolla a m4s altitud para tnenor energia del primario. La orientacidn, 
por su lado, es el hgulo fonnado entre 10s ejes del telescopio y la cascada generadora de la 
imagen, por lo que un valor grande de a indicarri que la direcci6n de anibo del ray0 priinario 
no es coincidente con aquella a la que apunta el telescopio. Finalinente, el ancho y largo, o 
m4s genericamente la forma, es la proyecci6n del desarrollo lateral y longitudinal, 
respectivamente, de la cascada de particulas. I 
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Las simulaciones hechas por Hillas 
(1985) fueron aplicadas a la cdmara de 109 
elementos del telescopio de 10m (Lang, 
1991). Las im6genes generadas por protones 
concordaron con las observaciones del fondo 
realizadas con el reflector, incrementando de 
esa manera la confianza en las simulaciones. 
La Figura 4.6, muestra la distribuci6n de 10s 
par6tnetros de Hillas para eventos-y sitnula- 
dos y eventos-p observados, para casos en 
10s que el mhimo de la imagen no se 
encuentre en el tub0 central ni en el circulo 
externo de fototubos de la cdmara, de mane- 
ra de excluir grandes y pequefios parametros 
de irnpacto. Las figuras que muestran las 
distribuciones de 10s pdmetros de la 
imagen, indican claramente una separaci6n 
entre 10s dominios de 10s eventos y y p. En 
base a eso, se pueden seleccionar 10s even- 
tos y d~finiendo rangos, o cotas, en 10s 
Figura 4.5: Ejernplo de fomaci6n de una 
imagen en la c5mara del lorn (no a escala): C 
es el desarrollo de la cascada de partfculas en 
la atm6sfera; I es la image;n generada en .el 
piano focal; D es el parjmetro de impact0 y 22 
es el, jngulo del camp visual. 
dorninios de dichos pariimetros, 10s cuales son llariiadas col-tes. La tgcnica que hace uso de 
esos coaes para la discritninaci6n entre itn6geties y y p, es llarnada Tbcnica de Imdgenes. 
Es de hacer notar que 10s gr6ficos de la Figura 4.6 han sido liechos para cantidades 
semejantes de eventos-y y p, a 10s efectos de trabajx con estadisticas coinparables en ambos 
casos. No obstante, la realidad es que 10s eventos-y son mucho menos numerosos que 10s p 
por varios 6rdenes de magnitud. Esto implica que 10s coAes a aplicar a 10s datos deben ser 
tales que permitan descartar a la rnayoria de 10s eventos-p, aiin si en ese proceso se elirninan 









400 a 3 400 
o a 
200 62 200 







Figuw 4.6: Distribucidn de 10s parfirnefros de Hillas para imjgenes producidas por rayos y 
(linea llena) y protones (linea punteada). 
4.3.3 Arldlisis Estdndar - Supercortes: 
Las t6cnicas de seleccidn de eventos y, estin basadas en 10s resultados de sirnulaciones 
como las expuestas en la seccidn anterior, ya sea por la aplicaci6n de cortes en uno o mis 
parfimetros de imagen, Los 20 o de significancia obtenidos para la NC con 10s datos 
adquiridos en el period0 1988189 presentados por Vacanti et al. (1991), fueron calculados 
utilizando 10s parbet ros  ancho azimutal y distaitcia con 10s cortes derivados por Hillas 
(1985) y por medio de la ecuaci6n 4.2, ya que el procedimiento de adquisici6n de datos fue 
la obtencidn de pares CIS, que irnplica igual cantidad de tiernpo de observaci6n sobre la 
fuente y sobre la zona de comparaci6n (5  3.4.4). El metido utilizado por Vacanti et al. (1991) 
incluye una "limpieza" de las imigenes de cada evento que consiste en elitnitlar, previo a la 
parametrizaci6n de la imagen, cualquier FMT que registre menos de 10 cd. 
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El establecimiento de la NC colno 
fuente (stable, de la cual la detecci6n repor- 
tirda por Vacanti et al. (1991) forma parte (5 
2.4.1), permit6 la utilizaci6n de 10s datos 
adquiridos sobre ella como base para el 
desarrollo de nuevos mCtodos de procesa- 
miento de la informaci611, como fuera 
mencionado en el capitulo 2. Punch et al. 
(1991) utilizaron 10s parimetros largo, 
ancho, distancia y orientacidn para la 
optimizaci6n, a posteriori, de la 
significancia de la base de datos 1988189, 
Figura 4.7: Ejemplo de la configuracicin de una 
imagen luego de aplicar el criterio depgura y 
contorrto. Los fototubos negros perteriecen a 
figurrr y 10s sombreados a contorno. 
dando origen a1 mCtodo llamado Supercortes. En el desarrollo del mCtodo se not6 la 
iinportancia del procedimiento de liinpieza de la imagen previo a su parametrizaci6n, lo cual 
puede cainbiar el resultado final de la significancia, y se incluy6 este procedirniento en la 
optimizaci6n del mCtodo. La operacidn de limpieza se realiz6 separando a la imagen en dos 
partes,_ftgura y contorno, definiendose para ello dos umbrales U, y U,, 10s cuales representan 
la cantidad de desviaciones estindar de 10s valores de pedestal, o, ($ 3.5.4), que la seiial de 
10s fototubos debe superar para que Cstos sean considerados pertenecientes a alguna de esas 
dos partes (U,>U,). Los FMT que posean a1 menos Up, cuentas digitales, pertenecerin a la 
figura y 10s que superen Upp pertenecerdn a1 contor-no, con el aditivo, en este 6ltimo caso, 
de que deben tener como vecino a1 menos un FMT pel-teneciente a lafigura. Todos 10s demis 
fototubos de la cimara son anulados a 10s efectos de la parametiizaci6n de la imagen 
considerada. En la Figura 4.7, puede verse un ejetnplo de c61no queda configurada la imagen 
de un evento, luego de aplicar el criterio defigul-u y co~~toi-rio mencionado. 
De esa inanera, y utilizando 10s parimetros de ilnagen mencionados anteriormente, se 
obtuvo una significancia de 340 sobre 10s mismos datos analizados por Vacanti, significancia 
que no puede ser considerada real ya que se refiere a 10s datos con 10s cuales se iiiaximiz6. 
Esos mismos criterios fueron luego aplicados (a priori) a 10s datos tornados posteriortnente 
a la optimizaci6n; sobre 20.5 horas de 
observaci6n tomadas en 1989-90 se obtienen 
24.50 de significancia y sobre 18 horas en 
1990-91, 17.60. Esto da, para el period0 
completo 1988-91, una significancia en la 
detecci6n de la NC de 45.50 en 68.4 horas 
de observaci6n (Reynolds et al., 1993). 
Los cortes en 10s parametros y 10s 
umbrales que definen laJigura y el contorno 
de la imagen, utilizados en el mCtodo Super- 
cortes, pueden verse en la Tabla 4.1. Este mCtodo ha sido el utilizado en forma estandar por 
el grupo Whipple para el analisis de 10s datos de todas las observaciones realizadas con poste- 
rioridad a1 desarrollo del mismo y est6 completatnente descripto por Reynolds et al. (1993). 
Tabla 4.1: Rnrlgo de validez de 10s par6rnetros 
de imagen defiiiidos para el metodo de selec- 
cibn de evcrllos Ilarnndo Supercories. 
0.073" I ancho -< 0.15" 
0.16" I largo 1 0.30" 
0.5 1" I distarzcia I 1.10" 
0." 5 orientacidn I 15." 
Un~bral dc figura: U, = 4.25 
Unibral de contonto: U, = 2.75 
- 
4.4 Optimizaci6n de Paraimetros de Imagen 
La optirnizacidn de 10s cortes realizada durante el desarrollo del mCtodo Supercortes, 
no incluy6 en ning6n momento un analisis de la relaci6n entre distintos paritnetros de imagen; 
por ejemplo, 10s cortes en la distancia hacen que Csta estC definida en un illtervalo de -0.6", 
per0 cabe preguntarse quC pasaria si se divide a esta regibn en varios rangos m6s pequeiios 
y se optimizan 10s demas cortes de parimetros para cada una de las subdivisiones de 
distancia. Esto constituye la idea basica del estudio que se realiza en esta secci6n sobre 
algunos de 10s parimetros de imagen utilizados por Supercortes. 
Una raz6n adicional que motiva la reoptimizaci6p de Supercortes, estj: dada por 10s 
cambios en las condiciones fisicas que experitnenta el telescopio con el transcurso del tiempo. 
Si, por ejemplo, la reflectividad de 10s espejos ha disminuido, la cantidad minima de fotones 
necesaria para el disparo del sistema habra de aumentar, con lo que la energia del rayo 
primario tatnbiCn lo hark Aunque en la pr6ctica se trata de compensar esas val-iaciones 
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cambiando las condiciones en 10s discriminadores del circuito de adquisici6n de datos, lo 
anterior implica que la optimizaci6n de 10s cortes realizada en algiin tnomento de la historia 
del reflector, no tenga por qut ser vilida un tiempo desputs; dado que la derivaci6n del 
mttodo Supercortes fue realizada con observaciones de la NC tomadas en el periodo 1988189, 
se plantea la necesidad de verificar si el metodo mencionado es a6n el 6ptimo. 
Los parhetros U, y U,, umbrales defigura y corz(orrzo, fueron estudiados previamente 
con datos tornados sobre el Cangrejo en el periodo 1992193, por otros ~nietnbros de la 
colaboraci6n Whipple, con el fin de reoptimizar sus valores (Fennel1 et al., 1993). El nuevo 
par de umbrales derivados de tal estudio, no dio un inejora~niento significative en la seiial 
obtenida, comparada con la que da el mttodo Szrpercort~s. Otro estudio, realizado por Lewis 
et al. (1993), deriva cortes en funci6n de la energia primaria para todos 10s pardmetros 
utilizados por Supercortes, con excepci6n de U, y U,, con el fin de opti~nizar la funci6n Area 
de coleccidn, Am, y lograr asi un mejor ciilculo en la obtenci6n de espectros. 
Del resto de 10s parametros utilizados por Sul~ercortes, se estudian en las secciones 
siguientes distarzcia y orierttacidn, con el agregado de funtario y un estudio de la posible 
dependencia de la significancia con la elevacio'rt de la fuente; cuando una fuente es observada 
a baja elevacibn, la capa atmosferica que deben atravesar 10s rayos primaries es mayor que 
cuando la fuente est4 en el cenit, lo que implica que la cascada se formar6 miis alejada del 
telescopio y, por lo tanto, 10s pariimetros de ilnagen serrin diferentes, incluyendo el tarnaio 
que se vera reducido por absorci6n. Para este estudio se utilizan, nuevamente, datos 
observados sobre la NC per0 en este caso obtenidos en el periodo 1993194, liaci6ndose 
previamente un estudio de consistencia de datos y aplicaci6n del 1116todo Supercortes, a 10s 
fines de comparar 10s resultados luego de la optimizaci6n. 
4.4.1 Datos Utilizados para el Estudio: 
Los datos totnados para el aniilisis, son todos 10s pares CIS obtenidos en la ternporada 
1993194, con la c6mara de alta resoluci6n sobre la Nebulosa del Cangrejo y bajo condiciones 
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normales de operaci6n; en total, 20 pares. 
La calidad del cielo fue verificada contro- 
lando que 10s conteos de eventos por minuto 
de cada par Sean constantes durante el 
tiempo que dura la observaci6n. Los datos 
fueron reducidos y normalizados en la forma 
usual (5  3.5.4) y la significancia total, y la 
de cada par, calculadas por medio de Super- 
cortes. La Tabla 4.2 muestra 10s datos y 
resultados de tal anaisis; columna 1: fecha 
de la observaci6n; columna 2: elevaci6n 
media del telescopio durante la observaci6n; 
Figura 4.8: Dislribuci6n de las 20 significan- 
cias individuales de las observaciones realizadas 
sobre el Cnngrejo, obtenidas con Sul~ercorres. 
colu~nna 3: tiempo observado; columna 4: total de eventos registrados, sin nung6n anillisis 
(crudos); columna 5: total de eventos despues de aplicados 10s coi-tes (Supercortes) y columna 
6: significancia del par derivada por la ecuaci6n 4.2. La distribuci6n de las significancias 
individuales de cada par calculadas por rnedio de Supercoltes e s th  tambiCn graficadas en la 
Figura 4.8, en donde pueden verse las desviaciones a partir de la significancia promedio de 
10s 20 pares CIS. El 80% de 10s casos se encuentran en e'l rango +lo, por lo que se concluye 
que 10s valores de las significancias individuales estin dentro de lo esperado para una rnuestra 
normal de observaciones. Debe notarse aqui que 10s tiempos de observaci6n para algunos 
pares CIS son distintos del resto (ver Tabla 4.2), lo cual irnplica un cambio en la significancia 
esperada para cada uno de esos pares. No obstante, lo anterior indica que se trata de una 
muestra de datos sin errores sistemfiticos y, a6n 1n6s importante, que la fuente observada es 
I 
estable. 
Una forma 6til y elegante de visualizar la existencia de una fuente, y que se usarj: en 
secciones siguientes, es por medio de la distribuci611 de eventos en la variable a. Si se 
except6a la aplicaci6n del corte en a durante la selecci6n de eventos por tnedio de Supercortes 
y luego se grafica la distribuci6n de esa variable para todos 10s eventos, se podrfi observar 
claratnente, en el caso de tratarse de una fuente con emisibn, el exceso de eventos para 10s 
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Tabla 42: AnAlisis de 10s datos de la Nebulosa del Cmgrejo, utilizados en la optimizrrcidn de paritmetros. 
Anillisis Esthdard (Supercortes) 
Elev. At Total de eventos Total de Fecha de media crudos eventos y S 
observ. ["I [min] C S C S 
15/9/93 56.6 28 10228 9981 79 5 i  2.45 
17/9/93 58.5 28 10218 9857 102 61 3.21 
18/9/93 63.0 13 4853 4674 58 16 4.88 
19/9/93 65.0 15 5746 5764 49 19 3.63 
20/9/93 71.4 28 10822 10526 87 37 4.49 
21/9/93 66.1 28 9829 10178 83 36 4.30 
22/9/93 62.0 28 9667 9725 85 56 2.44 
23/9/93 60.8 28 9544 9440 84 35 4.49 
23/9/93 71.4 10 3605 3538 35 7 4.32 
20/10/93 80.1 28 11441 11261 118 56 4.70 
21/10/93 79.6 28 10720 10887 103 60 3.37 
24110193 67.1 28 10862 10849 97 56 3.31 
24/10/93 77.8 28 11129 10712 104 39 5.44 
10/1'1/93 71.0 28 10685 10539 11 1 56 4.26 
10/11/93 76.2 28 10802 10973 122 36 6.84 
1011 1/93 80.1 11 4443 4601 44 10 4.63 
20/11/93 57.3 28 9866 9928 122 66 4.08 
6/12/93 59.5 38 16146 16209 182 106 4.48 
6/12/93 66.2 23 10318 10354 101 53 4.93 
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valores de a menores, como qued6 en evidencia en la Figura 4 .6~ .  La correspondiente 
distribuci6n en a para la muestra de 20 pares de la NC que se analiza aqui, puede verse en 
la Figura 4.9a; la linea de trazos indica eventos registrados en las observaciones sin fuente (S), 
o fondo, y la linea llena con fiente (C). Como se espera, 10s datos C poseen un exceso en el 
conteo para imageries con bajo valor a, indicando que Cstas apuntan a1 centro de la csimara 
de alta resoluci6n en donde se ubicaba la fuente durante la observaci6n. Se ve tambiCn, en la 
misma figura, que el exceso desapuece para a-25", punto a partir del cual la observaci6n coil 
fuente se identifica con el fondo. Por otro lado, si se calcula la significancia acumulada para 
distintos valores del corte en a, a,, se obtiene la curva de la Figura 4.9b. El mdximo de tal 
curva correspondera a1 a, que optimiza la significancia; para el caso de 10s 20 pares que se 
analizan, ese valor es aC=13", muy cercano a1 valor derivado por Punc11 et al. (1991) para 
Supercortes (ver Tabla 4.1). 
Figura 4.9: Aplicaciones de 10s 20 pares de d;ltos de la Nebulosa del Cnngrcjo: a) distribuci6n 
dcl parAtnctro a para observaciones sobrc fucnlc (Ihea Ilcn:~) y dcl fondo (litlea dc hzos): b) 
Signiricancia total para dislintos valorcs del corte cn oric~il:lcicin, a=. 
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4.4.2 Optimizacio'n de 10s Pardmetros Elegidos: 
El estudio se realiz6, como quedara expresado anteriormente, sobre 10s parametros 
distancia y orientacio'rt, utilizados por Supercortes, con el agregado de tamatio y elevacidn. 
La Base del metodo fue la obtenci6n del corte 6ptimo en orierltacio'rl, a,, en funci6n de 
distancia, tamatio y elevacidn, utilizando para ello el mtiodo descripto en la obtenci6n de la 
Figura 4.9b; esto es, obtener el a, que inaxitniza la signific:incia total de la tnuestra, en este 
caso como funci6n de las demas variables. 
Los datos de la NC utilizados para tal fin, fueron procesados en la forrna usual y luego 
parametrizados segGn las definiciones de Hillas (procedimiento normal para Supercortes). 
Hasta aqui, la cantidad de eventos que componen las observaciones son 10s llamados datos 
"crudos" que figuran en la Tabla 4.2. Se aplicaron luego 10s cortes en lal-go, ancho y distancia 
como 10s especificados por Supercortes, luego de lo cual quedaron para el analisis 7202 
eventos sobre fuente y 6184 eventos de fondo. Todas la irnigenes correspondientes a esos 
eventos, tienen forma aceptada corno im6gen-y @or haber superado 10s cortes de largo y 
ancho), sus centroides estdn comprendidos en el rango 0.51 "- 1. lo dentro de la c6lnara (por la 
aplicaci6n del corte en distancia) y su distribuci6n en a es la dada por la Figura 4.9a. 
Cualquier dependencia de a, con el 
resto de 10s par6metros, tendrii que ser 
n estudiada en forma discreta ya que la 
.! 100 
cantidad de datos disponibles asi lo impone. U fi 
i 
A tal fin, se definieron intervalos para cada P o
a 
a 
variable de forma de mantener un n61nero 0 50 
razonable de eventos en cada uno de ellos. i? al is 
Se separ6 a la muestra de datos en dos 
grupos de elevaciones: alta elevacio'n y baja o 50 60 70 80 90 
elevacio'ra (de aqui en m6s, alta y baja). La 
Figura 4.10 representa la cantidad de tietnpo 
Elevacion ['I 
Figura 4.10: Distribuci6n del liempo de 
obscrvaci611 sobre la Nebulosa del Cangrejo en 
Cunci6n dc 1;1 clcvncicin dcl telcscopio. 
En ella se ve que la muestra puede separarse 
en dos grupos, >70" y <70°, manteniendo la 
cantidad de tiempo de observaci6n de ambos 
apr6ximadamente igual. Con esto, 10s datos 
de alta lo compondrfin 217 minutos de 
observacidn (9 pares) y 10s de baja 285 
minutos (11 pares). Luego, para cada grupo 
de elevacidn, 10s datos fueron separados por 
100 200 300 400 500 1000 w 
Tamaiio [cd] 
Figurn 4.11: Distribuci6n en la variable tnmailo 
de 10s datos obtenidos sobre el Cangrejo . 
distancia y tanzaiio, dividiendo a estos en 
seis intervalos; la distancia fue dividida en 
intervalos iguales de 0.1" de ancho, entre 
0.5" y 1.1". El tanzaiio, por su lado, fue 
dividido en intervalos irregulares entre 100 cd e infiiiito, de tnanera de rnantener, 
aproximadamente, un n6mero de eventos significativo en cada intervalo; el histograrna de la 
Figura 4.1 1 representa la distribuci6n del n61nero de eventos para cada intervalo de tun~aio 
y el rango de cada uno de ellos, medidos en cd. Por debajo de 100 cd, corno puede verse en 
la misma figura, no existen eventos que superen 10s cortes previalnente aplicadas a 10s datos. 
De esta menera, 10s datos quedaron ubicados en dos grupos de elevaci6n, con 36 
l'casilleros" cada uno que representan las posibles coinbinaciones de 10s parfimetros distancia 
y tanzaiio, en una matriz de datos que llamaremos D. El lnCtodo de optimizaci6n, como fue 
expuesto anteriormente, sera variar a, para cada elemento de D de ~nanera de maximizar la 
significancia total; esto es: obtener una tnatriz de cortes, A, cuyas co~nponentes Sean 10s acij 
que aplicados a 10s elementos de la matriz D, d4, maxiiriizarin la significancia total S. Para 
lograr esto, se utiliz6 un mCtodo iterativo; se calculd la significancia S para toda la muestra 
tomando valores iniciales de acij correspondientes a1 corte fijado por Supercortes, esto es: 
acij=15" V i j .  Luego se tom6 a1 elemento dij y se obtuvo el qij que inaxirniza a S, de la 
mistna fonna que fuera indicada en $ 4.5.1 (ver Figura 4.9b), repitielldose el procedirniento 
para todos 10s elementos de D. Lo anterior fue hecho varias veces hasta que la diferencia en 
el valor de S obtenido por las dos dltilnas iteracio~ies fuera no significativa. De esta manera, 
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se obtuvo a1 final del procedimiento la 
matriz de cortes A que aplicados a D 
maximiza a S. 
Las significancias finales para cada 
uno de 10s dos grupos de elevaci6n, y la 
total de la muestra, derivadas de la aplica- 
ci6n de lo realizado, pueden verse en la 
Tabla 4.3, en la que se incluyen, ademis, 10s 
resultados de la aplicaci6n de Supercortes a 
10s datos correspondientes en cada caso. 
4.4.3 Comentarios: 
Tabla 4.3: Valores de Ins significancias totales 
y para 1% dos parliciones de la mueslra en 
elevaci6n (baja y alta): utilizando 10s valores 
estrindar de 10s cortes (Supercortes) y 10s deri- 




baja alta total 
Cualquiera sea la muestra de datos que uno analice, siempre sera posible encontrar un 
conjunto de cortes, en este caso la matriz A, que inejore la significancia de cualquier mCtodo 
aplicado a la misma muestra, que haya sido definido previamente (en este caso Supercortes). 
Este hecho es consecuencia de las fluctuaciones naturales que existen entre conjuntos de datos 
adquiridos independienternente y bajo las mistnas condiciones experimentales; es de esperar 
que una muestra cualquiera, no dC la misma significancia que aquella en la que el mCtodo fue 
basado. 
El estudio realizado aqui es un ejemplo de lo dicho anteriormente; luego de la 
optimizaci6n, el mejoramiento de la significancia total fue de aproxitnadamente el lo%, 
cantidad no significativa considerando que se trata de la muestra.que se utiliz6 para el estudio. 
Luego, coino en el caso de 10s otros parametros estudiados por Fennel1 (1993), la conclusi6n 
es que el metodo Supercortes sigue siendo el 6ptimo y no pennite un mejoramiento en las 
'Supercortcs 
Matriz A 
significancias obtenidas con 61, a1 tnenos sobre la base de 10s pariinetros utilizados y con el 
liinitante de la cantidad de datos analizados aqui. 
12.2 14.4 18.2 
14.0 14.7 20.2 
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se obtuvo a1 final del procedimiento la 
matriz de cortes A que aplicados a D 
maximiza a S. 
Las significancias finales para cada 
uno de 10s dos grupos de elevacidn, y la 
total de la muestra, derivadas de la aplica- 
ci6n de lo realizado, pueden verse en la 
Tabla 4.3, en la que se incluyen, adem&, 10s 
resultados de la aplicacidn de Supercortes a 
10s datos correspondientes en cada caso. 
Tabla 4.3: Valores de las significnncias totales 
y para las dos particiones de la rnuestm en 
elevaciGn (baja y altn): utilizando 10s valores 
estrindar de 10s cortes (Supercortes) y 10s deri- 
vndos en esli~ secci6n (rnatriz A). 
Cualquiera sea la muestra de datos que uno analick, sietnpre sere posible encontrar un 
conjunto de cortes, en este caso la matriz A, que mejore la significancia de cualquier mCtodo 
aplicado a la misma muestra, que haya sido definido previamente (en este caso Supercortes). 
Este hecho es consecuencia de las fluctuaciones naturales que existen entre conjuntos de datos 
adquiridos independientemente y bajo las misinas co~idicioties experimentales; es de esperar 






El estudio realizado aqui es un ejemplo de lo dicho anteriortnente; luego de la 
optimizaci6n, el mejoramiento de la significancia total fue de aproximadamente el lo%, 
cantidad no significativa considerando que se trata de la muestra que se utilizd para el estudio. 
Luego, como en el caso de 10s otros parametros estudiados por Fennel1 (1993), la conclusi6n 
es que el mttodo Supercortes sigue siendo el dptimo y no pennite un mejoramiento en las 
significancias obtenidas con 61, a1 menos sobre la base de 10s parimetros utilizados y con el 
limitante de la cantidad de datos analizados aqui. 
Significancias 
[GI 
baja alta total 
12.2 14.4 18.2 
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Por otro lado, durante lo realizado en esta secci611, qued6 en evidencia el efecto de 
borde de la cdmara sobre la distribuci6n del parametro a ,  el que puede verse en la Figura 
4.12. Observernos la distribuci6n de eventos del fondo; para ulia distarlcia pequeiia, la imagen 
del evento estar6 totalmente incluida en la cdmara y no se esperan efectos de borde, por lo que 
la distribuci6n de 10s eventos en la variable a sera aproximadamente plana (Figura 4.12a); 
para una distancia grande, en cambio, 10s efectos de borde causados en la distribuci6n de la 
orierltacidrt son evidentes (Figura 4.12b). La explicaci6n de este fen61neno radica en la forma 
en que la direcci6n del eje principal de la i~nagen 'e$ calculada. Las imigenes son 
aproximadamente elipses, por haber superado 10s coites en a~lcho y largo, y sus ejes mayores 
estdn orientados al azar ya que 10s datos pertenecen al fondo. Cuando parte de la imagen es 
recortada, esta pierde su forma y, por lo tanto, su orientaci6n deja de ser la original. El efecto 
se hace critic0 para orientaciones extrernas; cuando a=OO o a=90°, cualquier modificaci6n en 
la forma de la imagen hara que su orientacidn sea distinta a esos valores. En cambio es much0 
menos probable que un a intermedio termine siendo un extremo luego de ser recortada la 
imagen. Esto hace que haya una contribuci6n extra de eventos con orientaciones intennedias 
a expensas de 10s extremos, efecto visible en la Figura 4.12b. 
L 
0.8 d Dist. S 0.g (a) I 
Figura 4.12: Dislribuci6n de eventos en la variablc cx p:Ir:l dslintos inlervalos de dismncia, 
mostrando el efecto de borde de la chmara. a) Para una (Iisratlrifl chica, de manera que las 
im5genes esti5n tolalmente inciuidas en la c6mnr:1; b) para una dismncin gmnde en donde las 
imsgenes son recortadas ya que exceden el campo visual. 
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4.5 Nueva Metodologia: Anh1isis-a 
El procedimiento est5ndar de observaci6n y analisis de datos adoptado por la 
Colaboraci6n Whipple para el estudio de emisi6n y de MAE proveniente de fuentes puntuales, 
es la obtenci6n de pares C/S (5 3.4.4) y la posterior aplicacion de Supercortes a 10s eventos 
registrados y normalizados. El mCtodo estBndar, conlo lo llamamos, ha permitido el 
descubrimiento y confirmaci6n de fuentes como la Nebulosa del Cangrejo y Markarian 421; 
es un Attodo bien fundamentado y ha sido consistentemente utilizado durante aiios por la 
Colaboracidn Whipple. El hecho de que existan a1 presente fuentes confirmadas de radiaci6n 
y a estas energias, hace posible introducir cambios en la metodologia de analisis para el mejor 
aprovechamiento de 10s datos, sin necesidad de ser tan conservadores como cuando se 
desanolla una metodologia s610 basada en simulaciones numericas. El mCtodo estBndar tiene 
su origen en simulaciones y fue iuego optimizado con observaciones de la NC (5  4.3.3), per0 
alin existen aspectos que pueden ser mejorados; en esta secci6n seran tratados el tietnpo de 
observaci6n y la cantidad de eventos utilizados para el aniilisis de significancias. El tiempo 
disponible para la observaci6n de una fuente en estudio, debe ser repartido entre observaci6n 
con fuente y observaci6n del fondo por partes iguales. Si se pudiera obtener una estitnaci6n 
del fondo a partir de la observaci6n con fuente, el tiernpo dedicado a Csta liltilna se duplican'a, 
dando un increment0 en la significancia (si efectivarnente se trata de una fuente etnisora) de 
un facior 42 (seglin las ecuaciones de 5 4.2). Por otro lado, el metodo estBndar, por medio de 
Supercortes, s610 utiliza una fracci6n de 10s eventos disponibles antes de aplicar el corte en 
a (ver Figura 4.9a), descartando todos 10s eventos cuyas orientaciones Sean mayores que a,, 
tomando asi ~610 las imigenes que se encuentran en el rango de orientaciones subtendidas por 
el exceso. La mayoria de 10s eventos descartados de esa manera se distribuyen de la mislna 
forma para las observaciones sobre fuente y fondo, segh  fuera notado en la secci6n 4.4.3. 
Lo anterior constituye el principio de la idea que se desarrolla a continuaci6n; utilizar 
el hecho de que 10s eventos de las observaciones registrados para C y S estin igualmente 
distribuidos para ax,, para alglin valor de a,,, con el fin de obtener una estirnaci6n del fondo 
con 10s eventos de C que estCn en esa regi6n de la distribuci6n en a. Esto no s610 aumentari 
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la estadistica en la evaluaci6n del fondo, sino que eliminarfi la necesidad de la adquisici6n de 
datos en zonas de comparaci6n. 
4.5.1 Planteo del Me'todo: 
Supongamos tener un par CIS, a1 cual le hemos+ya aplicado todas las correcciones y 
cortes colno en el mCtodo estindar, per0 hernos deliberada~nerite dejado de aplicar el corte en 
la orientacibn, a,. Luego, graficamos la distribuci6n de a para 10s eventos en C y S por 
separado y obtenemos 10s grgficos de la Figura 4.13. Si siguiQamos con la aplicaci6n de 
Supercortes, como lo hace el mCtodo esthdar, tornariatnos s610 10s eventos de C y S con 
orientaciones menores que a,, definiendo de esa manera N,, y N,, como en 5 4.2, y 
calcularfamos la significancia por medio de la ecuaci6n 4.2. Supongamos, en cambio, que se 
conoce la relacidn &=N,/N, para cualquier par de datos CIS; se podria, entonces, obtener una 
estimaci6n de la zona de comparacidn para una observaci6n i particular, N,,, a pal-tir de N,, 
de la firma N,,=EN,. Para el cilculo de la significancia de la observaci6n i, dado lo anterior, 
s610 se utilizarian 10s eventos adquiridos sobre la fuente, N, y N, dejando de ser necesaria la 
adquisici6n de datos de fondo. 
La metodologia descripta utiliza la distribuci6n en a como base del anfilisis, por lo que 
sera llhmada aridlisis-a. En ella intervienen dos panimetros no detenninados adn: a, y E;  El 
valor de a, debe ser lo mis bajo posible, para tornar la rnayor cantidad de datos y aulnentar 
asi la estadistica, per0 no tanto, de manera de garantizar que a1 totnar N, no se incluya ningdn 
evento: que pertenezca a1 exceso de la fuente ernisora, a1 menos en cantidades significativas. 
Lo anterior indica que la eleccidn del par6metro a, es un balance entre ganar estadistica 
tomando un a, pequefio e incluir eventos del exceso en la estirnaci6n del fondo por tener un 
a, demasiado pequeiio. Adn en el caso de ganar estadistica tornando un or, bajo, no seria 
correct0 desde el punto de vista fisico, tomar eventos del exceso para el cfilculo del fondo, por 
lo que, en principio, el valor de a, no deberia ser inferior a aproximadalnellte 25", segdn se 
puede apreciar de la figura 4.9a. 
Figura 4.13: Ejemplos de distribuciones a para observaciones sobre fuente (a) y de fondo (b). 
a, es el corte en orientaci6n impuesto pot Supercortes y or, es el limite inferior en la determi- 
naci6n del fondo para el anaisis-a. 
Debido a que las distribuciones a de eventos con orie~itaciones tnayores que a, es la 
misma para 10s casos C y S ,  se cumple la igualdad N f n ,  dentro de las incertezas definidas 
por la estadistica de Poisson de esas cantidades. Por lo tanto, el valor de E puede estitnarse 
a partir de las mucho m6s abundantes observaciones de fondo disponibles en banco de datos, 
por medio de la relacicin NJn, Esto implica que E tiene el tnisrno significado que se le diera 
a p en la seccidn 4.2: es un factor que norlnalizn la cantidad de datos disponibles sobre fuente 
con las adquiridas en el fondo. Por lo tanto, las significancias de las observaciones analizadas 
por medio del andisis-a se calcularfin con la ecuaci6n 4.4 para p=NJn,, constante que se 
detennina a partir de observaciones del fondo e independientemente de la fuente en estudio. 
Se debe notar aqui que el andlisis-a, no estli basado en la optitnizacicin de ning6n 
par6metro a fin de maximizar la significancia de una fuente confirrnada. La derivaci6n del 
mCtodo se hace aprovechando el hecho de que se puede determinar la regidn de comparaci6n 
con menos incerteza que con otros mCtodos, lo que iniplica mayor significancia para 10s 
mismos datos. 
En las secciones siguientes se hallan estos dos parametros del anblisis-a y se probar6 
que el ciilculo de significancias para este mCtodo no presenta errores sisteln5ticos visibles. 
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4.5.2 Determinacidn de p y a,: 
Para la obtenci6n de la relaci6n p, se utilizmon datos tomados en el period0 1993194 
pertenecientes a regiones de comparaci6n y de fuentes que 110 dieran ningdn tipo de indicaci6n 
de existencia de excesos de conteo. Los datos fueron elegidos de la base de datos del Whipple, 
teniendo cuidado de tomar s610 aquellos adquiridos con cielo de buena calidad, sin estrellas 
en el campo visual que obligaran a1 apagado de fototi~bos durante la obsewaci6n y con 
elevaciones mayores que 50". La cantidad total de datos seleccionados, considerados fondo, 
fue de 104 observaciones de aproximadamente 30 minutos cada una. 
Se calcularon luego las relaciones 
NJn, para cada observaci6n, para seis 
valores de a, (15; 20; 25; 30; 35 y 40°), con 
el fin de elegir el minimo posible que no 
introduzca ning6n sesgo en la obtencion del 
p final. La Figura 4.14 muestra las distribu- 
ciones de 10s p asi calculados, para 10s 
valores de a, elegidos; como se espera, las 
distribuciones obtenidas para a, pequeiio son 
menos dispersas por tener Cstas mayor canti- 
dad de eventos involucrados en el ciilculo y, 
por lo tanto, menores fluctuaciones. Dado lo 
asilnktrico de las distribuciones de 10s p, el 
valor medio de la muestra no es necesaria- 
mente el mejor estimador de p, tambiCn la 
mediana y el valor miis probable son posi- 
bles estimadores. Cualquiera sea el valor 
elegido, debe ser tal que permita obtener un 
resultado neutro en el ciilculo de significan- 
cias de 10s excesos de las 104 obsewaciones 
Figur:~ 4.14: Dislribuci61i dc p parit las 104 
observacio~ies del fondo. (a) para a0=400; (b) 
para a,= 15". 
de la muestra, ya que 6sta est6 compuesta 
por obqervaciones del fondo. Se calcularon, 
entonces, las significancias totales de 10s 
datos de la muestra para 10s valores comes- 
pondientes al promedio, p,, la mediana, p, ,  
y el miis probable, p,, para 10s distintos va- 
lores de a, en la forrna descripta en $ 4.5.1. 
Los resultados de ese c~lculo, Figura 4.15, 
indican que para cualquiera de 10s a,, el 
promedio es el estimador de p que logra el 
mejor ajuste de la significancia total a un 
valor nulo; se tomar6 entonces p=p,. 
La elecci6n del minimo a, que no 
Figura 4.15: Significancias totales de la 
m"estm de obs&acio~les del fondo para 
distintos valores de a. y p. 
introduzca errores sistemiiticos en las signi- 
ficancias debe ser evaluado sobre datos que posean exceso. Se calcularon, entonces, las 
significancias totales de las 20 observaciones C del Cangrejo descriptos en 5 4.4.1 para 10s 
6 a, en estudio y para el valor de p adoptado. Los resultados pueden verse en la Figura 4.16; 
se observa en dicha figura que 10s valores 
no catnbian notabletnente para nitngGn a,; 
no obstante, existe un crecimiento a medida 
que a, baja desde el valor miiximo (40") 
debido a1 mejorarniento de la estadistica, 
hasta el punto en donde se colnienza a to- 
mar datos del exceso, esto es, por debajo de 
25". Se adopta, en consecuencia, ese valor 
- 
de a, como el mfnimo posible. 
De esta manera, 10s parametros 
necesarios para el aniilisis-a seriin: 
Figura 4.16: Significancias totales de Ins 20 
observaciones cort fiiente de la Nebulosa del 
C:~ngrejo p:lm distintos valores de a. y para 
P=Pp. 
siendo el error en p puramente estadistico. Para la detel~ninacidn de la existencia o no de 
errores sistemtiticos en la derivacidn de estos valores, se deben estudiar las distribuciones de 
las significancias a partir del andisis-a con el uso de 10s partimetros hallados. 
4.5.3 Estudio de Efectos Sisten~dticos: 
Los efectos sistemtiticos son detec- 
tados por la presencia de distribuciones no 
esperadas en 10s datos y/o resultados. En la 
bGsqueda de tales efectos y a fin de verificar 
que el anflisis-a es vdido para el nivel de 
estadistica que se maneja, se realizaron 
varios tipos de estudios. El primer0 de ellos 
fue para eliminar la posibilidad de depen- 
dencias con la elevacidn de 10s datos utili- 
zados para la derivaci6n del p. Se puede 
observar en la Figura 4.17, que no existe 
correlacidn entre las elevaciones de las 104 
Elevacion ["I 
Pigur:~ 4.17: Comelncidt~ con In elevnci6n de 
los p calcul:tdos pxn cadn unit de Ins 104 
observ:tcioncs del fondo. 
observaciones del fondo con 10s p calculados a partir de cada una ellas. En la misma figura, 
la ausencia de puntos por debajo de 50" de elevaci6n es debida a1 corte realizado en ese 
partimetro en la eleccidn de 10s datos. Por otro lado, y cotno fuera mencionado anteriormente, 
la significancia de esas 104 observaciones debe ser nula o, estadisticamente dicho, las 
significancias iridividuales de cada una de ellas deben estar distribuidas nol~nalmente alrededor 
del origen. La Figura 4.18 muestra 10s resultados de tales ciilculos; el n6mero de casos entre 
10s limites &lo  es del 64% cuando lo esperado es del 68%, por lo que se concluye que 10s 
valores de las significancias de las 104 observaciones del fondo siguen una distribuci6n 
normal. Dos casos en la figura presentan desviacio~les que exceden 10s 3 0  de significancia, 
cuando lo esperado para una muestra de 104 valores es de 0.28 casos. Lo anterior indicaria 
que esos dos datos poseen anomalias, a pesar de no haberse encontrado ning6n indicio de tales 
anomalias durante todo el proceso de obtenci6n de 10s esos valores. De cualquier inanera el 
resultado final no se altera por ese hecho; la distribuci6n de significancias est6 centrada en el 
origen y no presenta sesgos visibles. 
Finalmente, se realiz6 una prueba sobre las 20 observaciones C tomadas sobre el 
Cangrejo para verificar cdmo se distribuyen las significa~icias calculadas por lnedio del 
anaisis-a utilizando 10s datos que dieron origen a 10s pariiinetros que el mCtodo usa. El 
resultado puede verse en la Tabla 4.2; las dos liltiinas coluiruias muestran el total de eventos 
del fondo tornados sobre la observaci6n C del par, para a>25", y las significancias 
individuales resultantes del exceso. La distribuci6n de esas significancias est5 en la Figura 
4.19, la cud presenta caracteristicas siinilares a la correspondiente a1 de las significancias 
obtenidas por Supercortes (ver Figura 4.8), mostrando estabilidad de la fuente y no sesgos 
visibles. 
Figura 4.18: Distribuci6n de Ins 
signilicar~cins para las 104 observacioncs 
correspondienles a1 fondo. 
Pigura 4.19: Dislrihuci6n de las signilicnn- 
cias individunlcs de Ins obscrvncioncs sobrc 
el Cn~lgrejo obtcnidns con el onfilisis-a. 
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4.6 Conclusiones 
Se han realizado aqui dos tipos de estudios. En el pri~nero de ellos se intent6 obtener 
nuevos valores para 10s cortes de ciertos paritnetros de imagen, tratando de autnentar las 
significancias obtenidas por medio del mnCtodo estiindar a travCs de Supercortes. Los 
resultados, ya discutidos en 5 4.4.3, dan significancias que no indican un mejorarniento del 
sobre el mCtodo esdndar. Considerando adetnis 10s esti~dios realizados por otros autores sobre 
la optimizaci6n de cortes de distintos parimetros, se concluye que Supercortes constituye un 
conjunto de cortes que hace del mCtodo est6ndar uno ~iiuy estable, independiente de 
variaciones en las condiciones fisicas del telescopio a lo largo del tietnpo, variaciones que sin 
duda estdn presentes. Esto da a la metodologfa utilizada por la Colaboraci6n Whipple un grado 
de confianza muy elevado, a la cual el trabajo realizado en esta secci6n lia contribuido. 
El segundo estudio fue el desarrollo de una nueva ~iietodologia que permite, como 
principal resultado, reducir el tiempo de obseivacidt~ a la mitad, colnparado con el tnktodo 
estdndar. Esa metodologfa se dio en llatnar anglisis-a y utiliza, cotno criterio de 
discrirninaci6n de eventos, a1 muy estable y probado Supercortes. Como ejemplo de lo que 
significa el anfdisis-a basta mencionar que si el tie~npo que nonnal~nente se dedica a la 
observaci6n del fondo, cuando se utiliza el tnCtodo esthndar, fuera dedicado a observar la 
fuente, se obtetidria una ganancia del 40% en la significancia del resultado. Esto es tnuy 
itnportante para el estudio de fuentes establecidas como la NC o Mrkarian 421 y es vital a la. 
hora de decidir si continuar o no observando una fuente cuyo resultado es atnbiguo. 
La forma de calcular las significancias para el anhlisis-a fue discutida a1 comienzo del 
capitulo. Para todas las pruebas realizadas en el desnrrollo del mistno se utiliz6 la ecuaci6n 
4.4 por ser Csta la que no introduce sesgos en 10s resultados. No obstante, el valor de la 
constante p fue sielnpre tomada, por hipbtesis, cotno un valor determinado, siendo que en 
realidad posee cierto error derivado de la fonna en que file obtenido. Si se desea considerar 
ese error en el cdlculo de significancias, deberia incluirse un tktnino en la cilculo de la 
desviaci6n de la seiial obtenida. Dado que el error en p depende de la cantidad de datos 
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utilizados para liallar su valor y dado que esa cantidad es elevada co~nparada con la cnntidad 
de datos que nortnalmente se poseen para la evaluaci6n de la significancia de un resultado, 
se puede ver que la incidencia sobre la significancia total es despreciable. 
Existe un efecto, a6n no mencionado, sobre 10s resultados del anaisis-a con respecto 
a la cantidad de fototubos de la citnara que se encuentran apagados durante la adquisici6n de 
datos. Cuando son apagados una cantidad elevada de FMT, cotnienza a desvi~tuarse el 
concept0 de orientaci6n de la irnagen debido a que la f u ~ ~ i i a  que Csta tielie no es registrada 
correctamente por el instrumento. Esto hace que la distribuci6n de eventos en la variable a 
cambie su for~na y, por lo tanto, la relaci6n p liallada en condiciones ~nonnales de operaci6n 
pierda cierta vigencia. Para evaluar quC tan grande es el desvio del cAlculo de significancias 
obtenidas con el andisis-a debido a ese efecto, basta con hacer un estudio para la NC, ya que 
Csta es la fuente observada por el grupo Whipple con Inayor cantidad de fototubos apagados 
(alrededor de 10 FMT). En la aplicaci6n del aniilisis-a se ha11 utilizado, como el tnktodo lo 
requiere, s610 10s datos adquiridos sobre fuente, datos C, peso no se ha hablado sobre 10s datos 
de comparaci6nY datos S, adquiridos para la aplicaci6n del ~nktodo estindar. Como hemos 
dicho en el desarrollo del capftulo, la aplicaci61i del anrilisis-a a datos del fondo debe dar un 
resultado negativo, esto es, significancia nula. En el caso de 10s datos S para el Cangrejo, el 
andisis-a da un resultado de -1.90, lo cual se co~~sidera no significativo y por lo tanto 
aceptable cotno resultado. Debe notarse aqui que se estlin analizando 20 observaciones del 
fondo cuando lo co~nlili para cualquier fue~ite n estudio son 10 observaciones. Con lo anterior 
se quiere notar que a h  en el caso de tener una cantidad elevada de tubos apagados y de estar 
analizando una cantidad relativamente grande de observaciones, el resultado de la aplicaci6n 
del anilisis-a a observaciones del fondo da aceptablemente nula. 
Por lo discutido anteriormente, se tolnarii a1 anlilisis-a y a la ecuaci6n 4.4 como el 
mCtodo de anilisis para el c6lculo de las significancias de las observaciones realizadas para 
este trabajo y descriptas m8s adelante. 
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Para telescopios Cherenkov atmosf6ricos de segunda generaci6n (§ 3.4.3), la 
determinacicin de energia umbral y hea  de colecci6n implica el desarrollo de simulaciones de 
eventos y para encontrar la minima cantidad de fotones requerida en 10s FMT para el disparo 
del sistema (ver 9 3.6). La energia umbral asi definida, no es sino un caso particular de lo que 
se denornina calibi-acidn absoluta de un telescopio, esto es, la relaci6n entre la energia del 
ray0 primario y las magnitudes medidas por el sisterna, en este caso, cuentas digitales. 
Las simulaciones num6ricas realizadas en la actualidad sobre el desarrollo de una 
cascada en la atm6sfera @or ej. Kertz~nan & Sembroski, 1994), permiten relacionar la 
cantidad de fotones Cherenkov existentes a una dada altitud con la energia del rayo priinario 
que dio lugar a esa cascada. Se pueden obtener asi las distribuciones lateral y angular de 
fotones y conocer cuhtos de estos llegan a un punto determinado de la c6mara del telescopio 
considerado. Con esto, luego, es posible calcular la cantidad de fotones en cada FMT para un 
evento de energia dada, que sera la energia umbral del telescopio si la cantidad de fotones en 
10s FMT es la minima necesaria para el disparo del sistema. Sin embargo, la condicidn de 
disparo del sistema no est6 fijada en fotones sino en cd por inedio de la tensidn en 10s 
discriminadores (5 3-53), con lo que una dada energia del rayo primario correspooderi a una 
cierta cantidad de cd medidas en 10s CAD (Conversor Aoal6gico Digital). Por lo tanto, la 
relacidn buscada para obtener una calibracidn se reduce a conocer cuentas cd se obtienen por 
cada fot6n que ingresa a1 sistelna ya que la cantidad y distribuci6n de estos ~ltimos determilla 
la energia del ray0 primario. Por razones que veretnos mBs adelante, esta relacidn se expresa 
muy frekuentemente en fotoelectroneslcd en vez de foto,les/cd; en cualquier caso, y por 
simplicidad, llamamos calibracio'n absoluta a dicha selacibn. 
Se han intentado varios mttodos para obtener la calibsaci6n absoluta de telescopios 
Cherenkov. El primer0 de ellos consiste en colnparar el conteo de eventos observado por el 
telescopio con el espectro de rayos c6smicos, en forma similar ill metodo traditional descl-ipto 
en 3.6, per0 esta vez la energia umbra1 obtenida serB s610 pasa rayos c6smicos. Sitnular luego 
10s eventos para esa energia y calcular la cantidad de fotones por FMT que estos dan, cantidad 
que se relaciona con las cd observadas para 10s ~nis~nos eventos para obtener, luego, la 
calibraci6n absoluta. Debido a que en estos ciilculos se incluye a todos 10s rayos cdsmicos, 
no ~610 protones sino nGcleos en general, el proble~na no es sencillo de resolver; la 
complicaci6n es tal que s61o recientemente algunos grupos estdn finalizando las sirnulaciones 
necesarias para el cilculo de la calibracidn absoluta (West & Hillas, 1994). Los demiis 
mCtodos para la obtencidn de la calibracidn est6n relacionados directatnente con 10s factores 
involucrados en la conversi6n de fotorzes a cd; estos 1n6todos seriin rnencionandos a en el 
desarrollo del siguiente punto. 
5.2 Planteo del Problema; Antecedentes 
La Figura 5.1 ilustra 10s factores involucrados en el proceso de conversi6n entre 
fotones y cuentas digitales. Consideremos el caso de 10s fotones que llegan a1 reflector (punto 
A) y que afectan s610 a un FMT de la ciimara de un telescopio Cherenkov como el descripto 
en la seccidn 3.5. Con esto estamos dicierido que no hay factores geom6tricos que hagan 
perder fotones en el camino entre el reflector y el FMT. Si afectamos a esa cantidad de 
fotones por la funci6n Re&,,, reflectividad de 10s espejos del reflector, obtendrernos 10s fotones 
que llegan a1 FMT (punto B), el cual convierte esos fotones en electrones, llamados 
fotoelectrones (fe), mediante efecto fotoeltctrico y con ona eficiencia EC,,,, eficiencia cuiintica 
Fotones colectados 
por el telescopio 
Cue n tas 
Dig  if ales 
Ccd) 
Figura 5.1: Factores involucrados en la conversibn de fotones a cuentas digitales, cci. 
o respuesta del FMT @unto C). Esta filtima etapa es un proceso integrador ya que se generan 
fe con una eficiencia que depende de A, per0 una vez generados se pierde toda informacidn 
acerca del espectro de fotones que dio lugar a1 proceso; el resultado a la salida del FMT es 
el mismo para cualquier fe que se haya generado, sin ilnportar la energia del fot6n generador 
ya que la energia residual del electrdn, resultado del proceso fotoelictrico, es despreciable 
comparada a la que adquiere en la primer etapa de aceleracidn dentro del FMT. El fe es asi 
acelerado en varias etapas, tantas como dinodos tenga el FMT, obteniindose una ganancia de 
corriente que depende de la tensi6n aplicada entre dinodos (tfpicamehte 100 V), reflejada en 
la constante kllv, (punto D). El pulso asi generado se ve afectado por la atenuaci6n en 10s 
cables que depende de la longitud de estos, k2(,,, y por Gltiino es amplificado y digitalizado 
por la electrdnica del sistema (5  3.5.3) obtenibndose un nGmero expresado en cd. Esta cantidad 
en cd es el resultado de otro proceso integrador que mide la carga total de la sefial recibida 
(1 cd = 0.25 10-l2 Coulomb), proceso producido en el CAD. 
Se plaritean dos formas de obtener la calibraci6n absoluta: hallar la relacidnfe/cd o la 
relaci6n foton/cd. En alnbos casos debe contarse con una fuente de fotones de brillo conocido 
Capitulo 5 
(fuetite p a t h )  que, ademgs, debe ser generadora de pulsos rlipidos de luz, tan rripidos como 
10s pulsos Cherenkov (-2ns), combinaci6n que es inuy dificil de conseguir. 
En la primera de las formas de calibraci6n rnencionada se coloca la fuente patr6n de 
luz en el punto B (Figura 5.1), se calcula la cantidad de fe por inedio de la funci6n EC(,) y 
se rnide la cantidad obtenida de cd. Luego, la calibraci6n es s610 una constante independiente 
de h y que, por lo tanto, tiene la ventaja de poder utilizarse para cualquier tipo de espectro 
de energia que el telescopio estC observando. El probleina qile se plantea en este caso es que 
para conocer la cantidad de fe generados se debe usar la respuesta del FMT, EC(,,, que s610 
se conoce en promedio para un FMT de fabricaci6n estindar. Esto hace que la precisi6n de 
la cantidad de fe calculados se reduzca mucho por el error cometido en esa conversi6n, no 
importando cum bien conocida sea la fuente de luz utilizada para la prueba. 
En el segundo caso, la fuente patr6n debe ubicarse en el punto A del diagrama, con 
lo que las funciones EC(,) y Re$,) quedan incluidas en la calibracibn, eliminfindose cualquier 
posible incerteza en sus valores. Esto hace que la calibraci6n sea dependiente de h, lo que 
implica que la fuente patrdn ubicada en A debe ser de longitud de onda variable. Una 
dificultad adicional es que la fuente patr6n debe ser colocada en una posicidn suficientemente 
alejada del telescopio que pueda considerarse el infinito. La tinica forina de poder hacer una 
calibraci6n foto'rllcd no dependiente de h es asegurando que el espectro de la fuente patr6n sea 
el mismo que el observado por el telescopio durante su operacidn, o sea el generado por 
cascadas. De esta inanera se logra que la fuente pats611 y la luz Cherenkov de cascadas 
generen la inisina cantidad de fe para igual flujo de fotones entrando a1 sisteina y la 
calibraci6n puede expresarse como una constante independiente de la longitud de onda. Atin 
en el caso de expresar a la calibraci6n como felcd, la utilizaci6n de un espectro patrdn 
semejante a1 generado por cascadas tiene una ventaja adicional: el de minimizar cualquier 
error cometido en la aplicacidn de las funciones EC(,, y Ref;, a1 utilizar la calibracidn en 
simulaciones de cascadas; de hecho, el error seria nulo si 10s espectros fueran idbnticos. Lo 
anterior es la consecuei~cia de utilizar las mislnas funcioiles EC(,) y RefA) para obtener la 
calibraci6n y para la silnulacidn numCrica de 10s j'e generados en una cascada. 
Es obvio que el segundo de 10s inCtodo ine~~cionacios anteriormente incluye talnbien 
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a1 primer0 de ellos. Si uno encuentra una fuente patr6n cuyo espectro sea setnejante a1 
generado en las cascadas por emisi6n de luz Cherenkov, ~610 basta con afectar a ese espectro 
con las funciones EC(,) y Re&,, para obtener la cantidad de fe que 10s fotones generan, cantidad 
que serB tan precisa como lo Sean ECtA) y Re$,). 
El primer intento por obtener una calibraci6n absoluta para el telescopio de 10 m del 
observatorio Whipple fue hecha por Gorham (1986); 61 utiliz6 una fuente radioactiva y un 
centellador colocados en frente de un FMT; asi, 10s fotones producidos por las particulas en 
el centellador fueron usados como fuente patr6n. DespuCs de calibrar la fuente, la utiliz6 con 
cada uno de 10s 19 FMT internos de la primera versi6n de la cimara del 10m (que poseia un 
total de 37 FMT de 50 mm de diimetro). Otros intentos fueron 10s de Lewis (1986) sobre la 
c h a r a  de 37 FMT y la de Kwok (1989) sobre la c6mara de alta resoluci6n del 10m (Figura 
3.7a); en ambos casos se rnidieron 10s factores involucrados en la conversi6n entre fe y cd 
(constantes kl(,,, k2(,) y otros factores en Figura 5.1) para algunos tubos de la cirnara. En un 
intento mis reciente Rose (1994) trat6 de relacionar las fluctuaciones de la distribuci6n de fe 
con la de 10s valores pedestales de 10s CAD, lo cual esti en intima relaci6n con el tip0 de 
estadistica producida dentro de 10s FMT. 
En lo que sigue de este capitulo se ver6 que se puede encontrar una fuente de fotones 
cuyo espectro se asemeje a1 generado por cascadas; aunque la semejanza no es suficiente para 
lograr una calibraci6n fotonlcd, lo es para minimizar cualquier efecto proveniente de 10s 
errores en las funciones EC(,, y Re&,) a1 utilizar esta calibracicin en shnulaciones nutnCricas. 
5.3 Calibraci6n Utilizando Imjlgenes de Muones 
Un mCtodo elegante para proveer imigenes de luz de brillo conocido es utilizar la luz 
Cherenkov que generan 10s muones a1 pasar cerca del telescopio; el espectro producido por 
10s muones es semejante a1 generado en cascadas precisamente por tratarse, en ambos casos, 
de luz (ecuaci6n 3.3). 
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Las tCcnicas 6pticas que involucran detecci6n de muones para obtener calibraciones 
o mediciones indirectas de ciertas magnitudes de un experiment0 no son nuevas. Se han 
utilizado, por ejemplo, en experimentos con aceleradores (Barrelet et al., 1982) para la 
determinaci6n de energias, o en la calibraci6n de detectores Cherenkov que no utilizan 
tCcnicas de imagen (Rowel1 et al., 1991). La desventaja de tomar la luz de estos muones como 
fuente para la calibraci6n es que el espectro que generan no es exactamente igual producido 
por una cascada, debido a las diferencias en la absorci6n atmosfCrica que stifren 10s fotones 
que llegan a1 reflector. Los fotones detectables por un telescopio Cherenkov, generados por 
muones que atraviesan a1 telescopio, no pueden provenir de una distancia mayor que R/Oc, 
aproximadamente, donde R es el radio del telescopio (tipicamente R/O, es algunos cientos de 
metros; ver Figura 5.4). Luego, la absorci6n de esos fotones por la atm6sfera es mucho menor 
que para aquellos generados en cascadas, 10s cuales viajan algunos kil6metros antes de llegar 
a1 reflector; esto hace que el espectro resultante sea diferente en arnbos casos (ver Figura 3.5). 
Obviamente, lo anterior no es un problema para telescopios cuya respuesta de 10s FMT estC 
por encima del limite superior de la banda de absorci6n de la atm6sfera (- 350 nm). No 
obstante, la semejanza entre el espectro producido por muones y el de cascadas-y, hace del 
primer0 una fuente patr6n ventajosa por las razones mencionadas en 9 5.2, sobre todo 
considerando que la respuesta del sistema cae para longitudes de onda menores que 350 nm, 
lugar en donde las diferencias de 10s dos espectros se hace m6s notable. 
Otra verltaja fundamental de utilizar rnuones como fuente patr6n es que la irnagen 
formada en la cjlrnara es un circulo, que llamaremos attillo, cuyo radio de curvatura es el 
Bngulo de emisi6n Cherenkov, 8,. Esto se debe a que la emisi6n Cherenkov posee simetria 
cilindrica alrededor de la trayectoria de la particula. Luego, si llamamos cp a la coordenada 
azimutal de esa configuraci6n cilindrica, todos 10s fotones llegan a1 reflector con el mismo 
Bngulo de incidencia para un dado cp, lo cud genera un solo punto como imagen. Si luego se 
consideran todos 10s posibles cp, la imagen es un circulo. Este hecho permite obtener la energia 
del muon generador de la imagen con buena precisi6n (8 3.3.2) y, asi, poder calcular la 
cantidad y direcci6n de 10s fotones generados por el muon por medio de las ecuaciones 
descriptas en el capitulo 3. Otros parhetros deducibles de un anillo son el Bngulo cenital y 
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el parhnetro de impacto; el prirnero es la distancia entre el centro de la carnara y el centro 
del anillo y el segundo se puede obtener de la distribuci6n de luz a lo largo del anillo. Este 
dltimo metodo para el cilculo del parhetro de impacto introduce error en la predicci6n de 
10s fotones recibidos por el reflector, por lo que la utilizaci6n de un detector de muones en 
coincidencia con el telescopio determina este parimetro y reduce el error mencionado. El 
detector de muones o telescopio de muones sera descripto en el pr6ximo punto donde, ademis, 
se mostrari su principio de funcionamiento. 
La posibilidad de la deteccidn y reconocimiento de imigenes de muones por un 
telescopio Cherenkov atmosferico de segunda generaci6n fue demostrada utilizando el reflector 
de 10m del Observatorio Whipple (5  3.5) durante su operaci6n normal. Fleury et al. (1991) 
informaron sobre la detecci6n de imigenes anillo utilizando la cirnara versi6n ultravioleta 
(Urban et al., 199 1) del reflector de 10m; esta cimara, es diferente a la descripta en 5 3.5.2 
~610 por 10s fototubos que la componen, 10s cuales responden a1 rango ultravioleta del espectro 
de luz (entre 200 y 350 nm) y tienen una eficiencia cuantica mixima de -12%. Tambien con 
la cainara visible (3 3.5.2) se pudo identificar tales im6genes (Rose, 1993), aGn considerando 
que esta Gltima posee menor coeficiente seiial ruido para la detecci6n de muones debido a 
mayores fluctuaciones de la luz del cielo. En ninguno de 10s casos anteriores se utiliz6 un 
telescopio de muones en coincidencia, por lo que obtener una calibraci6n a partir de esos 
datos seria complicado e imprecise. 
El metodo que se propone aqui para la calibraci6n absoluta consiste, entonces, en 
observar las imigenes producidas por la luz Cherenkov emitida por muones y relacionar las 
cd obtenidas de esa manera con 10s fe calculados te6ricamente por medio de las ecuaciones 
que describen la emisi6n Cherenkov de una particula cargada y para las condiciones en que 
el muon fue detectado. 
Una forma de detectar particulas cargadas cuyas velocidades Sean relativistas y 
conservando informaci6n sobre el Angulo de la trayectoria es por medio de un telescopio 
Cherenkov de primera generaci6n (8 3.4.1) con una barrera 6ptica (ver Figura 5.2a). La 
barrera consiste de un cilindro con tapa de igual diiimetro que el espejo del telescopio y estii 
construido de un material no transparente a la luz Cherenkov; esto hace que s610 10s fotones 
que son generados dentro del cilindro puedan ser colectados. Por lo tanto, s61o se rh  
detectadas las particulas capaces de generar luz Cherenkov y que entren a la barrera con una 
trayectoria que se encuentre, aproximadamente, dentro del campo visual del telescopio. 
Un telescopio como el descripto fue construido para la calibraci6n del reflector de 10 
m utilizando un espejo parab6lico de 1.5 m de diiimetro y 63 cm de distancia focal 
perteneciente a equipatniento militar de descarte (searchlights); el FMT fue de 42.7 mm de 
~c:; ;  
barrera 
Figura 5.2: Telescopio de muones; a) esquema de su construccibn, b) fotogralia a1 Iado del reflector 
de 10 metros, ambos apuntando a1 cenit. 
dijimetro efectivo y fotocitodo bialcalino 
(RCA 6342A/Vl), lo que le da un rango 
espectral entre 300 y 660 nm; la barrera fue 
de 2.7 m de longitud, construida de hierro y 
PVC (ver Figura 5.2b). Con esas dimen- 
siones el telescopio tiene un campo visual 
maxim0 de 3.9" y Area de colecci6n 
a=1.8x104 cm2, siendo su aceptancia, idfi 
da=35 Lm2 sr. Ademis, para una particula 
con enqrgia de saturacidn @=I) la cantidad 
de fe producidos se estima en 18, lo que 
seria la cantidad mixima posible de obtener 
con este telescopio. 
Figura 53: Flujo integral estimado de muones 
y electrones a una altura de 2300 m (Obs. 
Whipple). Los valores son extrapolaciones de 
datos observaciondcs (Alkofer, 1984) tornados 
a distintas alturas. 
1 
Las particulas detectables por un telescopio de estas caracteristicas a una altura como 
la del Observatorio Whipple, o menor, son bisicamente muones y electrones. Tambitn p, rr 
y K, pero en cantidades mucho menores que las anteriores (ver Figura 3.3). Las energl'as um- 
brales de Cherenkov para estas particulas (5  3.3.2) son l?,, = 4.8 GeV y Ee = 23 MeV. Esto 
implica que todos 10s muones y electrones con ~ > l ?  serjin detectables por efecto Cherenkov, 
siendo el flujo de particulas para esas energias semejantes para alnbos (ver figura 5.3). 
Debe notarse aqui que la cantidad de luz Cherenkov generada por electrones y muones 
serii la misma para igual velocidad, con lo que, por ejemplo, un muon de 10 GeV emitirji lo 
rnismo que un electr6n de 48 MeV. La diferencia fundamental entre estas dos particulas es 
la dispersi6n por colisiones mGltiples, o,,,,, que causa la atm6sfera en sus trayectorias. Para 
igual velocidad de la particula, y por tanto igual cantidad de luz Cherenkov emitida, la 
dispersi6n sufrida por un electr6n es mucho mayor que la del muon. Si por ejemplo se pide 
que la dispersi6n sea menor que una longitud tipica en la c h a r a ,  como lo es el dismetro de 
un fototubo (0,,<0.2"), se puede ver que s6l0 10s electrones con energias mayores que la de 
saturaci6n ( 5  3.3.2) cumplen con tal condicibn. Tal restriccidn hace que el flujo de electrones 
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disminuya notablemente; en particular, para la condici6n sobre o,, mencionada, s61o serian 
detectados 10s muones cuyas energias fueran E, >6.5 GeV y electrones con E, >5 GeV, con 
lo que la cantidad de muones seria aproximadamente cien veces la de electrones. Para energias 
del electr6n menores que 5 GeV las imBgenes generadas serh  anillos muy dispersos, siendo 
la dispersi6n mucho mayor a1 radio del mismo, en la mayoria de 10s casos. Esto causa una 
desconcentraci6n de fotones en 10s FMT de tal forma que un telescopio Cherenkov con 
ciimara de alta resolucidn podrfa no dispararse para un electr6n y si para un muon, alnbos con 
igual velocidad, discriminando asi en contra de electrones. Se puede estimar crudamente cual 
deberia ser la frecuencia de deteccidn para el telescopio de muones y obtener una aproxi- 
maci6n de la forma de la distribuci6n de ingulos Cherenkov para esos eventos, a fin de com- 
pararlos luego con 10s datos observacionales. Si consideramos s61o muones con energias 
mayores que 6.5 GeV, el flujo que penetra en la atm6sfera hasta una altura corno la del 
Observatorio Whipple sera (ver Figura 5.3): 2.5x10-~ c ~ n - ~  s" sf1, que con una aceptancia de 
35 cm2sr hacen que el telescopio de muones tenga una frecuencia te6rica de detecci6n de 87 
mHz (5.2 muoneslmin.). Por su lado, la distribucidn de las energias de esos muones,&,,, sera 
la correspondiente a1 espectro de la Figura 5.3; biisicamente, para E, >6.5 GeV, fiE,=~'. No 
obstante, lo que se medirii en las observaciones serBn 10s ajlgulos de Cherenkov, 8,, totnados 
corno 10s radios de 10s anillos de cada evento, con lo que serB de utilidad tener una 
distribuci6n estimada para 8c,fi0cl. Para ello se utiliz6 la relaci6n do,-,,,=d EfiE, ~:fi,,,=&~,(d~, 
1dE)". Con lo anterior, y teniendo en cuenta la ecuaci6n 3.6, se puede estimar a la distribuci6n 
de Bngulos Cherenkov observables corno: 
donde se han ornitido todas las constantes de proporcionalidad que estarin dadas por las 
norrnalizaciones de cada una de las distribuciones. 
Otra propiedad importante de estos telescopios con barrera, aGn no mencionada, es la 
de no detectar eventos causados por cascadas; esto se debe a que la luz Cherenkov generada 
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por Csta no puede penetrar la barrera. De esa manera se elimina todo el fondo de eventos 
causados por rayos c6smicos, no interesantes para la calibraci6n. 
Lo mencionado anteriomente es la base para la detecci6n de muones utilizada en la 
calibraci6n absoluta que se describe en este capitulo; utilizar a1 reflector de 10m en 
coincidencia con un telescopio con barrera cotno el descripto anteriormente, al cual 
llamaremos telescopio o detector de muones, para eliminar todos 10s eventos provocados por 
cascadas; usar un umbra1 en 10s FMT durante la adquisici6n de datos lo suficientemente 
elevado para discriminar electrones y, finalmente, descartar cualquier evento registrado que 
tenga alta dispersi6n en la imagen anillo correspondiente. 
5.32 Prediccidn tedrica de fotones emitidos: 
En esta secci6n se encontrartin las ecuaciones que permiten calcular la cantidad de 
fotoneq ernitidos por una particula cargada por efecto Cherenkov, que arrivan a un punto 
especifico de una csimara como la descripta en 3.5.2, ecuaciones que luego permitirh calcular 
la contribuci6n de cada FMT a1 total de fotones colectados por la ctimara. 
Considerelnos la contribuci6n de fotones Cherenkov emitidos por un muon en la 
atm6sfera terrestre, el cual posee un Angulo cenital z y que atraviesa a1 telescopio con 
parAmetro de impacto d (Figura 5.4). La densidad de fotones Cherenkov que arriban a1 
telescopio por unidad de 6rea serti: 
donde n,,,,,, es la cantidad de fotones por unidad de longitud emitidos por el muon que llegan 
a la superficie del reflector, 8, el fingulo de emisi6n Cherenkov en la atm6sfera (0,-.~1), 1 la 
longitud recorrida por 10s fotones y h la longitud de onda del fotdn emitido. El mtiximo 
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Figura 5.4: Geometria de la emisi6n Cherenkov Figura 5.5: Imagen de un muon en la cjlmara de alta 
detectada por el 10m. 8, es el hgulo Cherenkov, z el resolucibn. FMT: tub0 fotomultiplicador. 
Angulo cenital y d el parrimetro de impjlcto del muon. 
Bngulo cenital detectable por el telescopio es del drden del campo visual del mismo (-3") por 
lo que se ha omitido, en la ecuaci6n anterior, la complicada dependencia de f con z, 
aproximaci6n que es vilida hasta segundo 6rden en z. 
El t6nnino n(,,,,,) viene dado por la ecuaci6n 3.3, con un factor adicional que considera 
la absorci6n atmosferica de 10s fotones emitidos hasta llegar a1 reflector, a(,,l), luego 
con : 
donde N es la densidad de partilculas de la atm6sfera y o,, la secci6n eficaz de 10s elementos 
considerados m6s importantes en el proceso de absorcidn atmosferica para longitudes de onda 
entre 190 y 700 nm (oxikeno y ozono). El ntimero de fotones que llegan a1 elemento de 
superficie dS sera entonces: 
donde se ha expresado a la absorci6n attnosf6rica en funci6n de la distancia radial r (I p.rle,). 
A partir de este punto, la cantidad de fotones se ve afectada por la reflectividad del telescopio, 
y luego por la respuesta de 10s FMT, ECoJ, para convertirlos en fotoelectrones we). 
Llarnaremos a esos dos factores, que ~610 dependen de la longitud de onda, con el termino 
generic0 q A J ,  el cual sera la unidad si el resultado ha de expresarse en fotones en vez de fe. 
~inal&nte, la cantidad de fe correspondientes a un elemento de arco Acp, del anillo formado 
en la cAmara sera (ver Figura 5.5): 
con : 
donde RIP, es la distancia radial total sobre el reflector que corresponde a1 elemento de arc0 
Acp, R el radio del reflector y d el parametro de itnpacto del muon. La ecuaci6n anterior 
representa la cantidad de fe que llegan a la c6mara de un reflector, correspondiente a un 
elemento de arco Acp de la imagen generada por la particula sin factores de ensanchamiento 
de la imagen. Varios factores contribuyen a1 ensanchamiento de la im6gen anillo formada en 
la c6mara. Para el caso del reflector de lorn, 10s factores mas importantes son aberraciones 
de 10s espejos del telescopio y dispersi6n del muon sufrida en la atm6sfera por colisiones 
mdltiples (Vacanti et al., 1994). Las aberraciones del 10m fueron estudiadas por Lewis et al. 
(1990) quienes concluyeron que el efecto mas importante es el de astigmatism0 del reflector, 
el cual es dependiente de la distancia del espejo considerado a1 centro del reflector, r. Por su 
lado, la dispersidn del muon en la atm6sfera es dependiente de la energia de Cste y de la 
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distancia recorrida, valores que pueden expresarse en funci6n de 8, y R(,, (ver figura 5.4 y 
ecuaci6n 3.6). Luego, la dispersi6n total a considerar para el caso del 10m ser6 una funci6n 
o,(~,~,+,~ (ApCndice 2), la cual estd graficada en la Figura 5.6 para varios valores de r. Con esto, 
la distribuci6n de fotones, o fe, alrededor del anillo sera una gaussiana g(O,a,), donde 8 es la 
distancia entre el punto considerado dentro del FMT y el anillo (ver Figura 5.7). Luego, la 
cantidad de fe que recibe el i-esimo FMT estari dada por 
con 10 que, 
donde u=8/o,. La ecuaci6n 5.7 es entonces la cantidad de fe que se generan en uno de 10s 
FMT que tienen lugar en la forrnaci6n de la imagen anillo originada por un muon. La 6nica 
0 
.8 1 1.2 1.4 
Angulo Cherenkov, 0, , [grados] 
Figura 5.6: Dispersih total causante del en- Figura 5.7: Luz de la imagen dispersada de un 
sanchamiento de la imagen anillo en el reflector anilfo que contribuye a un FMT particular; a: 
de 10m para pc te ;  r es la distancia desde el parte de la imagen anillo, sin dispersi6n; b: dis- 
eje del reflector a1 espejo considerado [metros]. tribucibn de 10s fotones debido a la dispersibn. 
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fotones en la atmdsfera, a(,&@, con lo que la integraci6n en h es independiente de las 
otrasaproximaci6n factible para ayudar a resolver la 5.7 es la de considerar no absorcidn de 
variables y, por lo tanto, la ecuaci6n puede resolverse. Salvo para esa integral y en ese caso 
particular, el resto de las integrales de la 5.7 debe resolverse numkricamente. 
5.4 Condiciones del Experiment0 
Las primeras detecciones de muones utilizando un telescopio Cherenkov atmosf6rico 
en coincidencia con un detector de muones fueron realizadas como prueba con el reflector del 
Observatorio Whipple y presentadas, primeramente, por Rovero et al. (1992) y mds tarde por 
Jiang et al. (1993). En ambos casos 10s datos fueron toinados mediante experiencias similares 
a la que se describe aqui, en noches lo suficienternente nubladas para ser no observables desde 
el punto de vista astron6mic0, per0 litiles para la obtencidn de imggenes de muones ya que 
la luz de estos es producida, como mucho, a 500 m de altura sobre el telescopio. 
Para la calibraci6n de la cfi~nara de alta resoluci6n (ver Figura 3.7a), del telescopio de 
10 metros del Observatorio Whipple (5 3.5) se tomaron mediciones utilizando el equipo 
descripto en la Figura 5.8. El detector de tnuones (5 5.3.1) fue colocado debajo del reflector 
de 10m a la minima separacidn posible, 2.05 In entre ejes, para lograr que el pardmetro de 
impacto del muon detectado sea pequeiio y asi tener una distribuci6n de luz Cherenkov a lo 
largo del anillo lo mis homogCnea posible. El sistema fue operado en una noche clara, 
considerada observable, y con ambos telescopios apuntando a1 cenit para lograr el mkimo 
flujo de muones (y, en general, el de cualquier otra componente de rayos c6smicos). La Figura 
5.8a muestra el circuit0 utilizado, el cual debe ser compuesto con el correspondiente a1 del 
10m (Figura 3.8). El telescopio de muones se dispar6 cada vez que la seiial registrada y 
amplificada 16 veces superara un umbral de 30 mV en el discriminador, para una tensi6n 
aplicada a1 FMT de 1400 V; con esto se consigui6 una frecuencia de disparo de 330 Hz. Ese 
umbral del discriminador correspondi6, aproximadamente, a 8.5 fe generados en el fotocatodo 
del FMT, con lo que la energia minima requerida por un muon para el disparo del telescopio 
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Figura 5.8: Esquema del equipo utilizado para la oblencidn de imdgenes de muoncs. a) 
eleclr6nica del detector de muones. b) configuraci6n del experimento. 
de muones seria -6.5 GeV. La salida del discriininador fue una ventana (gate) de 70 ns, lo 
suficientemente ancha como para prevenir defasajes, conectada a una unidad de coincidencia 
con la sefial de disparo del 10m. Los requeriinientos para el disparo del lorn fueron de 
multiplicidad 3; a1 tnenos tres FMT de 10s 91 internos de la chtnara superando el umbra1 de 
sus respectivos discrirninadores. Estos Ultilnos fueron fijados en 30 mV, bastante m6s bajo 
que lo normal (-70 mV), para permitir la detecci6n de la inuy tenue luz Cherenkov generada 
por muones (comparada con la generada por cascadas). Se obtuvo asl una frecuencia de 
disparo para el lorn de -800 Hz. La ventana generada por el discriminador de disparo del 10m 
fue, como lo es en operaci6n normal, de 24 ns. 
Los eventos fueron grabados cada vez que se registr6 una coincidencia entre 10s 
disparos individuales de ambos telescopios, con lo que se elimin6 la inayoria de 10s eventos 
generados por cascadas que son vistos por el loin. De esta inanera, la electr6nica del sistema 
no "pierde tiempo" grabando eventos que no son de inter& (no generados por muones), lo cual 
restringe la disponibilidad del inismo para el registro de eventos por el agregado de "tiempo 
muerto". La frecuencia de disparo de todo el sisteina, ainbos telescopios en coincidencia, fue 
de 3.2 eventos por minuto. 
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5.5 Datos y Resultados 
Los datos fueron tornados el 20 de mayo de 1993 bajo las condiciones descriptas 
anteriormente, registrhndose un total de 703 eventos en 220 minutos de observaci6n. De esa 
cantidad de eventos se espera que una porci6n no despreciable sea originada en coincidencias 
casuales entre 10s disparos del detector de muones y el 10m; la tasa de disparos aleatorios 
entre dos sefiales de periodos r, y 7, y frecuencias f, y fi esvi dada por 2rf, f2,  donde r es el 
tiempo de resoluci6n de coincidencia del sisterna y es, en primera aproximaci6n, T,+T,. Luego, 
tomando en cuenta 10s valores mencionados en 8 5.4, la frecuencia de disparos aleatorios 
esperada seria de 2.8 eventoslmin. Obviamente las dos seiiales que llegan a la unidad de 
coincidencia de la Figura 5.8a no estin totalmente descorrelacionadas y esa es la raz6n por 
la cual la frecuencia de coincidencias observadas es mayor que la aleatoria. No obstante una 
gran porci6n de 10s 703 eventos registrados deberj: ser descartada. 
A 10s datos obtenidos se les aplicaron las nonnalizaciones usuales (5 3.5.4) y una serie 
de criterios de selecci6n para descartar 10s eventos de no lnuy buena calidad o que no fueran 
originados por muones (ver tambiCn discusi6n en 5 5.3. I), como asi tambiCn para depurar las 
imdgenes de 10s eventos seleccionados. Solamente 10s 91 fototubos internos de la cdmara de 
alta resolucidn fueron utilizados para el anhlisis de cada evento (con excepci6n del tub0 
nGmero 8; apagado por problernas tCcnicos) por ser estos 10s rnds importantes para la c6mara 
y comunes a las dos versiones de configuraci6n de la lnis~na (5 3.5.2). Previo a la aplicaci6n 
de cualquiera de 10s criterios que se describen a continuaci6n, 10s valores registrados por 10s 
FMT (medidos en cd) menores que cero fueron tornados como nulos, ya que representan 
desviaciones negativas a partir del valor ~nedio del pedestal producidas por fluctuaciones en 
la luz del cielo nocturno y de ninguna manera provenientes de luz Cherenkov. 
Se hizo una verificaci6n parcial de la con-ecta coincidencia entre 10s disparos del 
detector de muones y el telescopio, verificando que 10s valores de pedestales para dos canales 
en desuso (el 114 y 118; sin conecci6n a FMT) se mantuvieran constantes para todos 10s 
eventos considerados. Podrt'a suceder que 10s dos instrumentos se dispararan por eventos 
descorrelacionados; en tal caso, si las ventanas generadas por el detector de muones y el lorn 
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no coinciden plenalnente en el tielnpo (una totallnente illcluida dentro de la otra), la salida de 
la unidad de coincidencia Pigura 5.8a) seria de duraci6n tnenor que 24 ns. Esto hace que el 
tiempo de lectura de las seiiales de 10s 91 FMT en 10s CAD sea menor al estipulado, lo que 
implica una posible reducci6n en la seiial registrada. Como 10s canales en desuso ~610 
registran 10s valores de pedestal, si la ventana en 10s CAD es la correcta, la lectura en ellos 
debe ser la misma para cualquier evento. Siguiendo este criterio, se descartaron 15 eventos 
sobre 10s 703 registrados dado que la lectura en 10s canales de prueba fue menor qiie la del 
pedestal correspondiente. Esta verificaci6n es parcial ya que podria darse coincidencia plena 
de eventos descorrelacionados y este mCtodo seria incapaz de detectarlas. 
A 10s 688 eventos restantes se les aplic6 una rutina de selecci6n pidiendo dos 
condiciones, i) que el talnaiio del evento (suma sobre todos 10s valores de 10s FMT de la 
cimara) fuera menor que 1500 cd (cantidad empirica); esta condici6n descarta muchos eventos 
originados en cascadas attnosfCricas, las cuales son mayoria en la composici6n de la seiial del 
10m y que, ocacionalmente, tambiCn disparan a1 detector de muones por medio de alguna de 
las particulas generadas en la cascada y ii) que el evento involucre a1 menos 5 FMT 
consecutivos cuyas seiiales estCn entre 5 y 100 cd; con esta segunda condici6n se descartan 
10s eventos marginales o que hayan sido generados en condiciones muy particulares como, por 
ejemplo, por el trinsito de alguna particula por algunos fototubos de la ctimara del 10m en 
combinaci6n con un disparo casual del detector de muones. El hecho de pedir que a1 menos 
haya 5 FMT consecutivos en el evento tiene que ver con la forma circular de la imagen 
generada por muones. 
Asi, por la aplicaci6n de lo anterior se desca~taron 118 eventos (el 17%). La selecci6n 
de las imigenes que forman anillos en la cimara (imigenes de muones) se complet6 en forma 
manual, utilizando una rutina que permiti6 la visualizaci6n del evento por medio de una 
pantalla de computadora; este Gltimo procedi~niento tuvo el 6nico fin de detertninar si la 
imagen formada era parte de una circunferencia, d6ndole a1 operador s610 la posibilidad de 
tomar o descartar el evento. Luego, utilizando lo anterior, se obtuvieron 340 eventos (arcos 
y anillos) llamados everttos-ti (eventos considerados correspondientes a muones) que, 
comparado con la frecuencia de detecci6n estimada en 8 5.3.1, significa que el sistema tiene 
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una eficiencia del 30% en la deteccidn de muones. De esos 340 eventos-p se eligieron 10s 
mejores 1. mas completos arcos y anillos cuyos radios no fueran pequeiios n0.8' en la cfimara) 
de manera de garantizar que la energia de la particula sea lo suficientemente grande como para 
minimi* 10s efectos de dispersi6n en la at1n6sfera y asi descartar posibles eventos generados 
por electrones. DespuCs de la aplicaci6n de la Gltima selecci6n mencionada, la inuestra se 
redujo a 114 imfigenes consideradas muy buenos eventos-p, tres de 10s cuales pueden verse 
en las Figuras 5.9a. 
Para proseguir con el anfilisis debe encontrarse la energia del muon, relacionada con 
el Bngulo Cherenkov, y la posici6n del evento en la cfimara. Para ello, se aplic6 una rutina a 
10s 114 evetitos-p de la rnuestra con el fin de obtener el radio (fingulo Cherenkov) y posicibn 
mds probables de las im6genes anillo dentro de la cfimara, por medio de una funci6n Chi- 
cuadrado que minimiz6 las distancias de todos 10s FMT involucrados en cada evento a una 
circunferencia. Esa informacidn permiti6 hallar la energia, por rnedio de la ecuaci6n 3.6, y el 
Angulo cenital de la trayectoria del muon (ver § 5.3), resultados que pueden verse en la Tabla 
5.1. 
Una vez conocidos 10s Bngulos Cherenkov de 10s eventos observados, se descartaron 
aquellos con fingulos mayores que el m6ximo posible correspondiente a las condiciones 
atinosf6ricas (bbsicamente a1 indice de refracci61i) del Observatorio Wliipple (8,,,,,=1.26', 5 
3.3.2). De esta manera se dejaron de lado otros 6 eventos cuyos ri~igulos Clierenkov hallados 
no son reales, sino deficiencias en la rutina que ajusta el anillo a la image11 del evento, lo cual 
es cn'tico para energias altas debido a1 efecto de saturaci6n (5 3.3.2). La Figura 5.10 muestra 
la distribucidn de 10s radios de 10s eventos-jl que fueron calculados en la forma descripta 
anteriormente y el valor m5ximo correspondiente, asi colno la distribucicin estimada hecha en 
5 5.3.1 (linea de trazos). Finalrnente quedaro~i para el aniilisis y cfilculo de la calibraci6n 
absoluta, 108 eventos-ll. 
El 6ltimo paso en la obtenci6n de la cantidad total de cd correspondientes a un evento 
dado, es la depuraci6n de las imdgenes registradas por la crimara, esto es, para cada evento-jl 
Capitulo 5 
4 38 18 27 0  1 
CD = 574 cd 
Energia = 8.3 GeV 
Grados 
Grados 
8 0 0 0 8 3 0  
0 0 0 1 4 0  
CD = 353 cd 
1 Energia = 10.3 GeV 
t . O 8 . . I  . . . . . . . . .  I . . . . . . . . .  I . . . .  s; . . . . , . . . . .  j 
- 1 0 1 2 
Grados 
15 24 24 18 4 0  
FE = 703 fe 
Energla = 8.3 GeV 
t . . . . . I . ~ . . ~ . t ~ . I ~ . . , . ~ . . . I . . , . - , . . . . I , . . . . ,  
- 1 0 1 2 
Grados 
! 0 0 0 0 0 0 0 0  0 0 0 0 0 0 0  0 0 0 0 0 0  FE = 468 fe Energia = 12.5 GeV 
Grados 
4 3 1 0 0 0 0  
0 0 0 0 0 0  
FE = 443 fe 
I Energia = 10.3 CeV 
t . . , . . I  . . . . . . . . .  . . . .  , , I  . . . .  -. . . . .  I . . . . .  
- 1 0 1 2 
Grados 
Figura 5.9: Algunos ejemplos de la muestra de eventos annlizados para la cnlibracibn. Los 
ndmeros indican la posicibn de 10s FMT y su lectura: figuras (a): eventos observados, en cd: 
f igum (b): evcntos eslirnados, en fe. 
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de 10s FMT que no corresponden a la itnagen 
generada por el muon. El criterio aplicado fue 
descartar cualquier fototubo cuya distancia a1 
anillo fuera mayor que 2.5 veces la dispersi6n 
total de la imagen generada por el muon, o, 
(Apendice 2), con un minimo de 0.2" col-res- 
pondiente a1 talnaiio del Fh4T. La expresi6n 
2.5 o, sale de consi-derar la distancia a1 urlillo 
para la cual la distribuci6n de luz Cherenkov 
alrededor del mismo iguala a1 valor de las 
fluctuaciones de luz del cielo; si la distri- 
buci6n de cd alrededor del anillo es una 
gaussiana centrada en el mismo, con in5xiino 
M y desviaci6n estandar oT, la distancia x para 
la c u d  la distribucidn de fotones iguala a las 
fluctuaciones ser6: M exp(-,x?/202,) = o,, 
aproximadamente. Luego, considerando que la fluctuaci6n de 10s datos es o, = 3 cd (desviaci6n 
est6ndar de 10s pedestales, Q 3.5.4) y tornando un valor M = 50 cd (de las observaciones; ver 
Figura 5.9a), queda: x - 2.5 o,. Para la evaluaci6n de o, por simplicidad y a 10s efectos de 
forinar un criterio de seleccidn, se tom6 la aberraci611 de 10s espejos para una distancia 
promedio desde el centro del reflector, pesada con el 5rea del inismo, resultando r = 3.5 m. 
Con esta elecci6n de I., oT s610 depende de la energfa del muon, que es ficilmente calculable. 
La cantidad total de cd para un evento-p dado, que llamamos CD, sera entonces la 
sumatoria de las cd de cada uno de 10s FMT que ha11 superado todos 10s pasos anteriores. Con 
esto, ~610 queda calcular la cantidad de fe correspoildientes a cada uno de 10s eventos 
observados para obtener, relacioiiindolos con las CD, la calibraci6n buscada. 
.6 .8 1 1.2 1.4 1.6 
Angulo Cherenkov [grados] 
Figurn 5.10: Distribucidn de radios de 10s 
evenros-p, 0,, cdculndos a partir de Ins 
observaciones. Linea de trazos: distribucidn 
esperada (ver texto) . 
La prediccidn te6rica sobre la cantidad de fe correspondiente a cada uno de 10s FMT 
que toman parte en cada evento-p se realiz6 mediante la ecuacidn 5.7 descripta anteriormente. 
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Para la integraci6n nu~nCrica en h se utiliz6 un metodo trapezoidal con paso de 5 nm, entre 
190 y 700 nm, y para las tres integrales restantes el tnCtodo de cuadl-atura de Gauss. Una vez 
calculada la cantidad de fe correspondientes a cada FMT, se utiliz6 por consistencia el mismo 
criterio de depuraci6n aplicado a 10s datos observacionales referido a 10s FMT que forman 
parte del anillo; de 10s fototubos que pasaron la depuraci611 se obtuvo la cantidad total de fe 
para cada evento, FE. La calibraci6n es, finaltnente, la relaci6n FE/CD para cada uno de 10s 
108 eventos aceptados; esto implica que hay 108 diferentes calibraciones con las que se puede 
obtener un resultado general estadistico. Los valores para cada evento pueden verse en la 
Tabla 5.1, cuyas colutnnas contienen: 1) singulo Cherenkov de la luz emitida por el muon, 0,; 
2) singulo cenital de la trayectoria del muon; 3) energfa del muon; 4) fotoelectrones totales 
producidos calculados para el evento, FE; 6) Cuentas digitales totales medidas, CD y 7) 
calibracibn en felcd. 
Un ejemplo donde se tnuestran las cantidades involucradas en la predicci6n te6rica 
puede verse en la Figura 5.1 1, la cual corresponde a un evento generado por un muon de 10 
GeV y 6ngulo cenital nulo, bajo las condiciones experimentales descriptas en 5.4. La Figura 
5.11a es el espectro de fotones Cherenkov que llegan a1 reflector y son detectados por 10s 
FMT; puede verse la influencia de la absorcidn atmosferica en las longitudes de onda cortas 
(linea de puntos: espectro sin absorci6n). Ta~nbiCn se muestra la cantidad total de fotones 
detectados en el evento. La Figura 5.11b es la eficiencia cusintica, EC,,,, o respuesta de 10s 
FMT. En linea de trazos se tnuestra la especificaci6n del fabricante y en linea llena el 
protnedio de las mediciones hechas sobre dos FMT actualmente en uso (el 23 y el 58) en la 
csimara del reflector de 10m. Las mediciones, tnmbien realizadas por el fabricante 
(Hamamatsu), fueron hechas especialtnente para la obtenci6n de esta calibraci6n y fue 
motivada por inconsistencias halladas en 10s csilculos de la calibraci6n por la aplicaci6n de la 
eficiencia cusintica original especificada por el fabricante; el origen de la diferencia entre 1as 
dos curvas es, muy probablemente, debido a1 desgaste de 10s fototubos que ya tienen seis aiios 
de uso. La Figura 5 . 1 1 ~  es la reflectividad de 10s espejos, I?&,,, segfin mediciones hechas 
sobre una muestra de espejo unos meses despuQ de realizada la adquisici6n de datos para 
calibracibn (Baillon, 1993). Esos valores de la reflectividad, fueron verificados para varios 
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espejos del reflector, utilizando dos tipos 
distintos de espectr61netro (disponibles en el 
Observatorio Whipple), para longitudes de 
onda entre 310 y 700 nm. Se estim6 talnbiCn 
la diferencia de reflectividad entre espejo 
limpio (Baillon, 1993) y espcjo en condicio- 
nes normales de operacibn, resultando Csta 
en un decrement0 del 4% para cualquier 
longitud de onda (cantidad que esti consi- 
derada en la figura). Finalmente, la Figura 
5.11d muestra el espectro de fe generado a 
partir del espectro de fotones luego de afec- 
tar a este riltimo con las funciones Re&,, y 
EC(,,. El espectro de fe se muestra para el 
solo efecto de ver cuiles son las longitudes 
de onda que mis contribuyen a1 total de la 
seiial pues, corno se dijo anteriortnente, cada 
fe d a d  la rnisma cantidad de cd sin importar 
el origen del fot6n que lo gener6. TarnbiCn 
se observa la cantidad total de fe del evento, 
FE. 
En la Figura 5.9 (pigina 98) se ven 
tres ejemplos de eventos-p de la muestra; 10s 
nrimeros indicados corresponden a 10s valo- 
res de cada uno de 10s FMT de la cgmara. 
Las Figuras 5.9a, corno se mencion6 ante- 
riormente, son eventos obtenidos durante la 
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Figurn 5.11: Ejemplo de las cantidades involu- 
crndns en la prediccidn te6rica de un evento 
generado por un muon de 10 GeV. 
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Tabla 5.1: Resultados de la calibracidn para cada evenlo analizado; datos derivados de las obsemaciones y 
de estimaciones analiticas (ver texto). 



























































calibraciones mencionadas en el texto. Las 
5.9b son las contrapartes te6ricas de 10s 
eventos calculados a partir de 10s datos 
obtenidos del ajuste del atzillo a las observa- 
ciones y por medio de la ecuacidn 5.7. En 
ambos casos, 10s nGmeros en tipografia 
gruesa son 10s tenidos en cuenta para el 
ctilculo de la calibracidn, despuCs de haber 
pasado la depuraci6n de las iintigenes, 
Calibracion [fe/cd] 
felcd para la pendiente y -52k32 fe para la 
1000 
800 
0 E 600 
U 
El resultado final de la calibraci6n 400 
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no pase por el origen es evidencia de que se estii cometiendo algGn error sistemiitico en el 
cdculo de las calibraciones individuales; no tiene sentido que uno pueda obtener una cierta 
cantidad no nula de cd a la salida de un CAD, cuando no tiene n ingh  fe en el cBtodo del 
FMT correspondiente. 
Para investigar posibles errores sistetn5ticos en la ~nuestra se hicieron varios estudios, 
dos de 10s cuales estiin graficados en las Figuras 5 . 1 2 ~  y d. En la primera de ellas se trata de 
correlacionar el tingulo Cherenkov con 1 1  calibraci611, resultando en una, al lnenos aparente, 
descorrelacibn. La Figura 5.12d, por su lado, tnuestra 10s valores de las calibraciones en 
funci6n de la cantidad de FMT involucrados en el evento; en este caso se observa una leve 
tendencia positiva de 10s valores de la calibraci6n para eventos con gran nGtnero de fototubos. 
Si se tiene en cuenta que 10s eventos con liiayor nGmero de FMT tambiCn tendrin mayor 
cantidad de cd y fe, se concluye que esos eventos corresponden a 10s mis alejados del origen 
en la Figura 5.12b; esto explica el por quC del no pasaje por el origen de la recta en esta 
Gltima figura. 
Una mejor apoximaci6n a1 valor real de la calibracibn, dado lo anterior, podria darlo 
el cdlculo de la pendiente de la recta en la Figura 5.12b por medio de cuadrados minitnos, 
per0 conciderando a1 origen como tin punto de la iniiestra con peso estadistico infinito; la 
calibraci6n calculada de esa manera da un valor de 1.22 jclcd. 
Como puede apreciarse, 10s valores calculados anteriormente est6n dentro de un error 
del lo%, por lo que se tomarti colno calibraci6n general a1 valor promedio entre ellos con un 
error como el mencionado. Luego, la calibraci6n serii 1.25k0.13 felcd. 
5.6 ~ r e a  de Colecci6n y Energia Unlbral del Reflector de 10m: 
La calibraci6n hallada en la secci6n anterior es el eslab6n que pertnite obtener, 
mediante simulaciones num6ricas, la cantidad de cd generadas en una cascada para un 
padmetro de impacto y energia primaria dados. Luego, se puede calcular el Lea de colecci6n 
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para una dada energia determinando cual es el miiximo parimetro de impacto que permite el 
disparo del sistema; el Area de coleccidn para esa energia serd la que queda definida por un 
circulo cuyo radio es esa distancia miixima. En realidad, el c6lculo no es tan deterministic0 
y lo que se hace es calcular la eficiencia de disparo para cada pardmetro de impacto. El 
procedimiento se repite para distintas energias primarias, obteniendose el Area de colecci6n 
en funci6n de la energia, A@,. 
Las simulaciones de cascadas-y se realizaron por medio de progratnas existentes que 
fueron desarrollados por integrantes de la colaboracion Whipple siguiendo la teon'a expuesta 
por Kertzman & Sembroski (1994). No obstante, dichos programas fueron tnodificados para 
considerar algunos cambios relevantes a este trabajo, como ser la eficiencia cudntica de 10s 
fototubos, la reflectividad de 10s espejos, etc. 
Para cada energia primaria considerada, El, se simularon 20 cascadas-y para 95 
pariimetros de impacto, d, = 12, 14, 16, ..., 200 m. Una vez obtenidos 10s 1900 eventos para 
cada energia primaria se aplic6 a cada uno el criterio de selecci6n estiindar ( 5  4.3.3) y se 
determin6, para cada d,, la cantidad de eventos que son capaces de disparar a1 sistema, 
calculhdose las eficiencias, si, como esa cantidad sobre 10s 20 totales. El 6rea de colecci6n 
para esa energia primaria sera entonces la sumatoria de si q, donde q es el Area del anillo 
correspondiente a cada parbetro de impacto; o sea: 
donde Ad es el ancho del anillo considerado (interval0 del pardmetro de impacto = 2 m). Los 
resultados de este chlculo pueden verse en la Tabla 5.2, en donde la colutnna 1 indica las 
energias primarias consideradas y la columna 2 las Areas de colecci6n derivadas de lo anterior. 
El Area de colecci6n asi calculada permite obtener el espectro de energia de una fuente 
emisora, esto es, relacionando la cantidad de eventos-y registrados para cada energia y el Area 
de colecci6n correspondiente a la rnisma. Si, en cambio, s61o se desea ubicar un punto en el 
especho integral de la fuente, debe hablarse del flujo de la fuente para radiaci6n y con 
Ill 
energias mayores que la umbral y debe cal- 
cularse un 6rea de colecci6n referida a esa 
energia. En esos casos, y dado que la defini- 
ci6n de energia umbral es ambigua (ver 8 
3.6), es conveniente calcular valores efec- 
tivos de la energia umbral y el iirea de 
colecci6n. Otro caso en donde es Gtil tener 
valores efectivos es cuando la detecci6n de 
la fuente es negativa. En tal situaci6n es 
posible obtener una cota msixima del flujo 
integral de la fuente observada correspon- 
diente a la energia umbral. 
La curva de respuesta del telescopio se halla convolucionando el espectro de r y que 
Cste recibe con la funcidn Am Si bien esta respuesta puede carnbiar para distintos tipos de 
espectros detectados, no lo hace en forma significativa; por esa raz6n se utiliz6 aqui el 
espectro dado por Vacanti et al. (1991) para la Nebulosa del Cangrejo, esto es: 
Tabla 53: Valores del hea de coleccidn para 
cada energia primaria considerada. 
~ N E  1 = 2 77 10-7 E-2.4*0.3 1 
a27 m2s TeV 
donde N(El es el nGmero de r y que llegan a la Tierra por unidad de 6rea y tiempo. Luego, de 
la convoluci6n de las ecuaciones 5.8 y 5.9 se obtiene la frecuencia' de conteo de eventos y 
detectados por el 10m en funci6n de la energia primaria, vo, (ver Figura 5.13). SegGn lo 
discutido en 5 3.6, la energia umbral del telescopio sera la correspondiente a1 mkimo de la 
curva de respuesta, esto es, Eu=0.3 TeV. 
La superficie subtendida por la curva de respuesta sersi la frecuencia de detecci6n de 
eventos por parte del telescopio, que lamarnos v. El iirea efectiva de coleccidn, A,, 
correspondiente a la energia umbral debe ser tal que mantenga constante a v, luego: 
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donde k y y son 10s parimetros que definen 
el espectro considerado, en este caso 10s 
correspondientes a la ecuaci6n 5.9. Resol- 
viendo la integral de la ecuaci6n anterior se 
obtiene v = 2.8 r ylmin y un valor del &ea 
efectiva de coleccibn, Ae=31.3x103 m2; la 
frecuencia v hallada es coincidente con lo 
observado para la Nebulosa del Cangrejo. 
En el anilisis de las fuentes que se 
verin en el pr6ximo capitulo no se trabaja 
en ningGn momento con espectros de ener- 
gia. Por lo tanto, para la descripci6n de todo 
Figura 5.13: ihea de coleccidn, A(E), y fre- 
cuencia de conteo de eventos, v,), para el 10m. 
A= es el &a efectiva de coleccidn correspon- 
diente a la energia umbral E,. 
lo referido a flujos de fuentes en estudio no se utiliza la funci6n A@,, sin0 10s valores hallados 
de energia umbral y &ea efectiva de colecci6n. Luego, 10s flujos que se hallen serh  10s 
correspondientes a r y con energias mayores que E, y detectados con un 6rea de colecci6n A,, 
tal que: 
E, = 0.3 TeV 
A, = 3.1 lo4 m2 
5.7 Conclusiones 
Se propuso aqui un mCtodo para la obtenci6n de la calibraci6n absoluta de telescopios 
Cherenkov atmosf6ricos que es novedosa y mis precisa que cualquier otro propuesto 
previarnente; dicho metodo junto con 10s resultados hallados en este capitulo estin siendo 
preparados para su publicaci6n (Rovero et al., 1995). 
Los trabajos anteriores sobre la calibracidn absoluta del 10m, ya mencionados en 5 5.2, 
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dan resultados con errores que van desde el 20% (Kwok, 1989) hasta el 40 o 50% (Gorhatn, 
1986; Lewis, 1986). Ademis, ni siquiera se menciona en esos trabajos el problema de las 
diferenkias entre 10s espectros de fuentes utilizadas como patr6n y la luz Cherenkov de 
cascadas atmosfCricas, tarnbiCn discutido en 5 5.2. Otra diferencia fudamental que debe 
mencionarse con respecto a intentos anteriores, es el llecho de que en la calibraci6n utilizando 
im5genes de muones se utiliza todo el sistema del detector, desde la atm6sfera hasta el Gltimo 
paso del procesamiento de la seiial; todos 10s trabajos anteriores utilizan infortnaci6n ndquirida 
sobre partes del sistema, en ning6n caso, por ejemplo, se considera la reflectividad de 10s 
espejos. 
El error asumido para la calibraci6n hallada en este capitulo es mis bien el product0 
de un error sistemitico, relacionado con la cantidad de fototubos involucrados en cada uno de 
10s eventos-p analizados. Este error podria ser corregido ya que, seguramente, proviene de la 
rutina que ajusta el anillo a 10s datos o, tambiCn, de la dispersi6n considerada en cada caso, 
responsable de la magnitud del "ancho" del anillo y, por lo tanto, de la cantidad de FMT 
considerados en el evento. No obstante, el 10% del valor de la calibraci6n es suficiente para 
asegurar que las variaciones de Csta, debido a errores sistemiticos estin acotadas y es, ademis, 
considerablemente menor que cualquiera de 10s calculados anteriormente para el 10m. 
Un paso adelante enre1 tipo de anilisis realizado aqui seria el de obtener la calibraci6n 
para cada fototubo en forma individual. Si se contara con suficiente cantidad de datos se 
podria realizar lo hecho aqui para cada FMT, con la ventaja de poder to~nar ~610 10s fototubos 
m5s involucrados en el evento y dejar de lado 10s marginales que, muy probablemente, son 
el factor generador del error sistemitico discutido anteriormente. 
La calibraci6n absoluta permiti6, posteriormente, la realizaci6n de sitnulaciones con 
el fin de calcular la funci6n 6rea de colecci6n, la cual es necesaria para la obtenci6n de 
espectros de fuentes observadas. Una descripci6n menos rigurosa de la respuesta del detector 
se puede dar por medio de 10s parimetros E, y A,. Durante el ciculo de tales parimetros 
podrian haberse estimado 10s errores atribuidos a 10s mismos, per0 debe notarse que la 
importancia de ese error seria relativa ya que la elecci6n de la energia umbra1 es ambigiia. 
108 
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AdemBs, debe consideranrse que las variaciones en el flujo integral correspondiente a E,, 
debido a fluctuaciones en el valor de Cste, hacen que el flujo calculado se desplace por una 
curva aproximadamente paralela a la definida por el espectro de la fuente. Lo anterior implica 
que 10s errores en E, provocan corrimientos en 10s valores de 10s flujos que se esthn 
calculando que son coherentes con el espectro de la fuente misma. Luego, pierde relevancia 
hablar de errores en el valor hallado de la energia umbra1 que, de cualquier manera, no 
superarian el 30%. 
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En 10s primeros dos capitulos de esta Tesis se puntualiz6 la importancia del estudio 
de 10s rayos c6smicos para la astrofisica de MAE, ya que la generaci6n de radiaci6n y a esas 
energias estfi ligada a la presencia de particulas aceleradas a niveles relativistas. Lo anterior 
indica que la teon'a conocida sobre posibles fuentes de rayos c6smicos deben'a constituir una 
ayuda importante en la blisqueda de candidatos a emisores y. 
Desde el descubrimiento de 10s rayos c6smicos por Victor Hess en 1912, han 
permanecido sin respuesta el origen y 10s mecanismos responsables de la generaci6n de tales 
particulas. El origen local, galhctico, de 10s rayos c6smicos, fue propuesto por Alfven (1939) 
y confirmado por 10s estudios hechos por Garcia-Muiioz et al. (1977) sobre la edad de 10s 
rayos c6smicos detectados en la Tierra. Este iiltimo resultado no se aplica a rayos c6smicos 
de ultra alta energia, 10s cuales serian de origen extragalktico (Cocconi, 1956; Hillas, 1984). 
Los rayos c6smicos estan compuestos por 10s mismos elementos encontrados en la 
galaxia. No obstante, las abundancias de algunos de ellos son notablemente diferentes a las 
galficticas; elementos como el H y el He poseen abundancias relativas menores que la 
galgctica y, en cambio, Ne y Mg son sobreabundantes. En particular, la sobreabundancia de 
esos y otros elementos se justifica por la emisi6n de 10s mismos por parte de estrellas Wolf- 
Rayet, cuyas atm6sferas se calcula son muy ricas en esos componentes debido a la etapa 
evolutiva que ellas representan en la vida de las estrellas (Silberberg & Tsao, 1990). 
Ya desde hace varias dCcadas algunos autores proponen a las explosiones de supernova 
como productores de rayos c6smicos (Baade & Zwicky, 1934; Hayakawa, 1956). En la 
actualidad, existe cierto concenso acerca de que la radiaci6n c6smica se origina en explosiones 
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y remanentes de supernova; la mayoria de 10s rayos c6smicos con energias por debajo de 1013 
eV, apraximadamente, serian predominantetnente generados en explosiones de estrellas contra 
el medio interestelar y entre esa energia y 1015 eV muy probablemente predominarian 10s 
rayos c6smicos generados en explosiones de estrellas contra el viento formado por ellas 
mismas (Biermann, 1993). En este 6ltimo caso, si el presursor de la supernova es una WR, 
se explica tambiCn c6mo son acelerados 10s elementos eyectados por Csta que incrementan la 
abundancia de rayos c6smicos en 10s elementos tnencionados anterionnente. En lo dicho, se 
entiende por explosi6n a1 proceso que extingue la energia liberada por la supernova contra el 
medio circundante (de miles de aiios de duraci6n). Los primeros trabajos considerando estos 
objetos como 10s generadores de radiaci6n cbsmica, se deben a Shklovskii (1953) y Ginzburg 
(1953), que utilizaron como mecanismo acelerador el propuesto por Ferrni (5  2.2.3); este 
mecanismo parece dominar la aceleraci6n de particulas en 10s frentes de ondas de choque 
formados en las atm6sferas de objetos con fuertes vientos. 
No s610 explosiones y remanentes de supernova serian capaces de generar radiaci6n 
* 
a 
y de MAE, como queda evidenciado por las detecci6nes en el rango del TeV de objetos 
galacticos como p6lsares y binarias (Weekes, 1988), aunque muchas de esas detecciones Sean, 
en la actualidad, negativas (Reynolds et al., 1993)(5 2.4). Otros objetos de estudio con 
posibilidades de emitir radiaci6n y son las estrellas tempranas con fuertes vientos, en 10s 
cuales existirian ondas de choque capaces de acelerar particulas a niveles de energia 
adecuados. 
Desde la observaci6n de radiaci6n no tCrmica (NT) proveniente de estrellas OB y WR, 
muchos autores @or ej.: White, 1985; Pollock, 1987) han concluido que, bajo ciertas 
circunstancias, pueden acelerarse electrones hasta energias relativistas en 10s vientos estelares 
de estrellas calientes. Estos electrones serian 10s responsables de la emisi6n NT producida en 
radio (emisi6n de sincrotr6n) y el mejor indicador de la existencia de 10s mecanistnos de 
aceleraci6n de particulas; es de notar que la no detecci6n de radiaci6n NT no irnplica que 10s 
mecanismos de aceleraci6n no estCn presentes, ya que esta radiaci6n es fiicilmente absorbida 
y muchas veces dificil de identificar por sobre el espectro tkrmico de radio. Seria posible 
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entonces que hubiera tambiCn aceleraci6n de protones y, por lo tanto, generaci6n de radiacidn 
y de MAE a travCs de la desintegraci6n del mes6n IT.", product0 de las reacciones de 10s 
protones acelerados con particulas tCrmicas del viento. Adn mayor seria la contribuci6n de 
radiaci6n y si las particulas involucradas en el proceso fueran mAs masivas y el viento estelar 
muy denso, como es el caso en estrellas WR (White & Chen, 1992), en donde 10s vientos 
est6n formados, mayoritariamente, por He. Esto implica que hay disponibilidad de particulas 
a y que, por tener Cstas un cainino libre medio mayor que el de p, sufren un salto mayor de 
energia en cada frente de onda de choque que atraviesan (White & Chen, 1992), resultando 
en consecuencia fotones y mAs energkticos y un corte de energia mAs elevado. Por ~ltimo, en 
estrellas WR queda por considerar colisiones entre particulas a (una acelerada por las ondas 
de choque y la otra termica). Este dltimo tipo de reacciones no han sido muy estudiadas a1 
presente per0 pueden ser estimadas, con muy buena aproximacion para altas energias, a partir 
de las reacciones p-p del mismo tipo manteniendo constante la energia por nucle6n 
(Karabarbounis et al., 1981). 
Los modelos que describen emisidn de radiaci6n y en estrellas con fuertes vientos 
fueron desarrollados primeramente para estrellas tempranas tipo OB, ya que sus atin6sferas 
son descriptibles, matemilticarnente, como vientos dominados por radiaci6n. En esos modelos 
se propone la aceleraci6n de particulas ya sea en mdltiples frentes de onda de choque (White, 
1985) o simples (Biermann & Casinelli, 1993), para la interfase del choque de vientos en 
sistemas binarios (Eichler & Usov, 1993) o para vientos de estrellas simples (White & Chen, 
1992). Estos 6ltimos autores calcularon 10s flujos de radiacidn y a partir del decaimiento del 
.Jc" para varias estrellas OB y para la WR binaria qVel, en un intento por determinar la 
detectabilidad de esos objetos por el instrumento EGRET (del satelite CGRO); la Figura 6.1 
muestra 10s espectros calculados como asi tainbiCn el limite de detecci6n del EGRET, siendo 
el flujo para YVel dependiente del modelo de viento que se utilice en la estimaci6n, por lo 
que pueden verse las dos curvas que marcan 10s flujos limites, GV1 y GV2. Lo relevante de 
ese c6lcul0, en lo que a astronomfa de MAE se refiere, es lo extendido de la energia maxima 
de corte del espectro para el caso de la WR, lo cual es debido a la existencia de campos 
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magnCticos relativa~nente elevados en la 
zona de fomaci6n de 10s fotones y. Si el 
c6lculo de White & Chen (1992) es correcto, 
estrellas.de1 tip0 f ~ e l  serian detectables por 
telescopios Cherenkov como el 10m, cuya 
energia umbra1 es de 300 GeV (5 5.6) y 
cuyo flujo minilno detectable es de -7~10-l2 
10-3 10-2 10-I lo0 t o 1  l o2  lo3 
fotones cm-2 s-' (5 3.5.1). Otra indicaci6n de 
que las WR podrian ser emisores en el 
rango de MAE, lo constituye el caso del 
sistema binario Cyg X-3, cuya componente 
primaria seria una WR (5 2.4.2). 
Lo mencionado en 10s parhgrafos 
anteriores sustenta la hip6tesis de que 
ENERGY (GeV) 
Figura 6.1: Flujos calculados por White & 
Chen (1992) para varias eslrellas OB y para la 
WR binaria Vel. Lineas Ilenas; ZP: [ Pup; 
C8: Cyg OB2 8A; GVI y GV2: Vel para dos 
modelos distintos de viento. Linea punteada: 
combinaci6n para cuatro eslrellas de Cyg OB2. 
Lfneas de Irazos; EGRET: limilc de dclccl:~bili- 
dad del instrumento del satelite CGRO; DGB: 
flujo galictico difuso detectado por el mismo 
instrumento. 
algunas estrellas WR podrian ser fuentes de radiaci6n y de MAE. Para investigar esa 
posibilidad, se eligieron varias estrellas WR con a1 menos alguna caracteristica requerida por 
10s modelos de emisi6n y/o similitudes con el sistema Cyg X-3 o Vel, para la observaci6n 
con el telescopio Cherenkov atmosferico del Observatorio Whipple (5 3.5). Las estrellas 
elegidas y sus principales caracteristicas serdn mencionadas en 10s puntos siguientes, como asi 
tambitn una descripci6n de las caracteristicas generales de estrellas WR. 
A la lista mencionada anteriormente, se agreg6 un objeto particular talnbien para su 
observaci6n: la fuente de radiaci6n y de AE detectada por el satelite COS-B, CG 135+01. Esta 
fuente tiene varios indicadores que sugieren la posibilidad de etnisi6n y de MAE, 10s cuales 
s e r h  descriptos en la secci6n siguiente. 
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6.2 Descripci6n de las Fuentes Observadas 
6.2 .I Estrellas Wolf-Rayet: 
Las estrellas WR son objetos calientes y luminosos cuya caracteristica miis notoria es 
el fuerte viento estelar. El valor medio de la pCrdida de masa es aprbximadamente de 2xl0-' 
MJaiio con grandes incertezas especialmente para tipos tempranos (Abbott & Conti, 1987). 
Este hecho hace que no sea posible clasificarlas espectralmente como a1 resto de las estrellas, 
sino por las caracteristicas de sus lineas de emisi6n que, precisamente por ser 10s vientos tan 
densos, son fuertes y ensanchadas. La clasificaci6n se hace en dos tipos espectrales: WN y 
WC, con sus correspondientes subtipos indicados por ndmeros en la fonna usual. Las primeras 
muestran lineas en emision de He y N y las segundas, mis evolucionadas, de He, C y 0. 
Existen otras clasificaciones como WO (fuertes emisiones de 0 )  o WR+a (algunas lineas en 
absorci6n se han detectado en sus espectros indicando la posibilidad de un sistetna binario). 
Hay 158 WR clasificadas en nuestra galixia (van der Hucht, et al., 1981), de las cuales 3 son 
binarias visuales, aproximadamente 22 binarias espectrosc6picas de doble linea y 7 sistetnas 
WR+a. En ningdn caso se observan fuertes lineas de H, lo cual implica que 10s vientos de 
estrellas WR estin formados mayoritariamente por He. 
Dada la ubicaci6n del telescopio Whipple y las restricciones que la tCcnica de 
deteccidn impone en cuanto a la elevaci6n minima de la fuente observada (5 3.4.2), la lista 
de estrellas WR disponibles en 10s catilogos para observaci6n se reduce a la mitad; entre las 
WR descartadas se incluye a la mis cercana a1 sistema solar y una de las mejores candidatas 
a ernisor y de MAE, fVel. De las estrellas disponibles, entonces, las consideradas mejores 
candidatas son las que figuran en la Tabla 6.1. Las primeras tres columnas de esa tabla son 
la identificacidn de las estrellas; nlitnero de la estrella en el catiilogo WR (van der Hucht, et 
al. 1981), nombre de la estrella, si lo posee, e identificaci6n HD. Cada una de las columnas 
restantes involucra un criterio de selecci6n de candidatos (datos extraidos de van der Hucht, 
1992); el tipo espectral (columna 4) no s6l0 es un indicador de similitud con la estrella Cyg 
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Tabla 6.1: Caraclcrislicas dc las eslrcllas WR scleccionadas. 
WR Nombre HD Tipo Espectral d P Exceso Exceso B, COS-B 
[kpc] NT X [gauss] 
125 IC14-36 WC7+0B 4.66 >I4 aiios J J J 
133 1909 18 WN4.5+09.5 Ia 2.09 1 12.7 dias 
139 V444 Cyg 193576 WN5+06 1.74 4.21 dias 
140 193793 WC7+04-5 1.34 7.94 aAos J J -220 J 
144 HM19-1 WC4 1.74 J 
147 NSG.AS43 1 WN8+c? 0.63 J 
X-3 o f ~ e l  (ver 5 6.1), sin0 que estaria ligado tarnbiCn a la emisi6n de radiaci6n X; la 
emisi6n X es m6s frecuente en WR de tip0 espectral WN (Pollock, 1994) Ademis, las ln6s 
evolucionadas, WC, contribuirian en mayor grado a la sobreabundancia de algunos 
componentes de la radiaci6n cbsmica. La distancia a la fuente (columna 5) es, obviamente, 
importante desde el punto de vista observational. Como ejemplo, si f ~ e l  (d=0.45 kpc) 
estuviese a la distancia correspondiente a WR125, el flujo mostrado en la Figura 6.1 se veria 
disminuido en un factor 100, lo que pondria a esa fuente, si las estimaciones fueran correctas, 
en el limite de detectabilidad del telescopio Whipple. El periodo del sistema (columna 6), en 
caso de binarias, es importante para conocer la posici6n relativa de las co~nponentes del 
sistema; periodos largos son indicadores de gran excentricidad y, por lo tanto, de que el pasaje 
por periastro del sistema es un momento de mucho acercamiento entre componentes, lo cual 
podria significar procesos m8s energeticos que para el resto de las posiciones orbitales. En el 
caso de WR140, las observaciones que ser6n analizadas aqui se realizaron muy cerca del 
periastro, lo cud es un hecho afortunado considerando lo largo de su periodo. La ernisi6n de 
radiaci6n NT en radio (columna 7) es, cotno se mencionci anteriormente (5  6.1), uno de 10s 
mejores indicadores de la presencia de rnecanismos de aceleraci6n de particulas, base de la 
producci6n de radiaci6n y. En el caso de la radiaci6n X (columna 8), s610 tendria relaci6n con 
la emisi6n y si fuera causada por radiaci6n de sincrotrbn, indicando la posibilidad de fuertes 
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aceleraciones, campos magneticos o cotn- 
ponentes compactas. La no detecci6n de 
esta radiacidn, como en el caso de la NT, 
no asegura la no presencia de 10s meca- 
nismos aceleradores de particulas. El 
campo magnetic0 en la superficie de la 
estrella, B, (columna 9), interviene en la 
deterrninaci6n de la energia de corte del 
espectro (White & Chen, 1992). En reali- 
dad, lo importante es el campo magnetic0 
en la zona de aceleraci6n de partfculas, el 
cual no necesita ser elevado para lograr extender la energia de corte, con lo que esta se 
convierte en muy dificil de estimar con precisi6n. Por liltimo, la columna 10 indica una 
posible identificaci6n de la WR con zonas del cielo que mostraron cierta significancia en la 
detecci6n de radiaci6n y de AE por parte del satetite COS-B. 
Energy (eV) 
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(White & Chen, 1994). 
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De las estrellas WR listadas en la Tabla 6.1, WR140 es la m6s analizada en todos 10s 
rangos del espectro electromag-netico. Un estudio detallado de esta estrella estA dado por 
Williams et al. (1990); WR140 es un sistema binario muy luminoso (M,=-6.1), compuesto por 
una estrella de secuencia principal 04-5 de 38 M, y una secundaria WC7 de 13 M,, con largo 
period0 orbital (7.94 aiios) y excentricidad muy elevada (e=0.84). Las perdidas de tnasa son 
5.7~1O-~MJaiio para la WR y 1.8xlO-%Jaiio para la primaria y la velocidad terminal de 
ambos vientos es de aproximadamente 3000 krnls. Presenta variaciones en 10s flujos de radio, 
IR y X. En radio se observa una fuerte emisi6n NT que sufre una extincidn variable a lo largo 
de la brbita, superpuesta con la emisi6n libre-libre que genera el continuo. La radiaci6n X, por 
su lado, es uno a dos 6rdenes de magnitud tnAs brillante que para estrellas 0 o WR simples, 
lo que sustenta el argument0 de la generaci6n de radiaci6n X en la colisi6n de 10s vientos. 
Recientemente, White & Chen (1994) han calculado el espectro de WR140, desde radio 
hasta y, incluyendo la radiaci6n producida por las partfculas aceleradas en la onda de choque 
loio I oZ0 loz5 
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generada por 10s vientos de sus componentes (ver Figura 6.2). Los cAlculos se extienden hasta 
la regi6n de MAE, utilizando para ello el mecanismo Compton Inverso que sufren 10s muy 
abundantes fotones UV del medio. Considerando la distancia a la fuente, el resultado obtenido 
por White & Chen (1994), daria un flujo para radiaci6n y de energia mayor que 0.3 TeV de 
aproximadamente 6x10-l3 erg cm'* s-'. Lo anterior indicaria que no es posible para el telescopio 
Cherenkov atmosferico del Observatorio Whipple poder detectar esa seiial un orden de 
magnitud menor que la considerada minima, per0 debe. tenerse en cuenta que 10s autores 
mencionados no incluyen es su ciilculo la contribuci6n hecha por el decaimiento de 10s piones 
neutros generados por colisiones de protones y n6cleos de He que seguramnente est6n 
presentes. 
La fuente de radiaci6n y de alta energia, -100 MeV, CG 135+01 (tambiCn 2CG 
135+01), fue una de las fuentes intensas en el catdogo del satelite COS-B no identificadas con 
ningGn objeto conocido (Hermsen et al., 1977; Swanenburg et al., 1981). Inmediatamente 
despuCs del descubrimniento, se propusieron dos posibles objetos como 10s correspondientes 
a esa fuente. Uno de ellos fue la fuente extragaliictica (z=0.044) de radiacidn X QSO 
4U0241+62, para la cual 10s errores en la posici6n de las detecciones de 10s satelites Uhuru 
y SAS-3 se superponen con el del COS-B (Aparao et al., 1978). El otro objeto propuesto fue 
la fuente de radio NT altarnente variable GT 0236+610 (Gregory & Taylor, 1978). Sin 
embargo, observaciones recientes sobre CG 135-t-01 realizadas en el rango de altas energias 
con el instrumento EGRET montado en el satelite CGRO, han mejorado la detenninacidn de 
la posici6n de la fuente y y permitido la exclusidn de QSO 4U0241-t-62 como posible emisor 
de la radiaci6n detectada (von Montigny et al., 1993). 
La fuente GT 0236+610 es tambien coincidente con la estrella LSI+61°303 (Sanduleak, 
1978), de tipo espectral BO Ve. GT 0236+610 muestra erupciones de radiacion NT en radio 
con un period0 de 26.496 dias (Taylor & Gregory, 1982), caracterizadas por un rapid0 
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crecirniento (algunos dias) seguido de un lento decrecimiento. Estas erupciones en radio son 
moduladas por un periodo de 4 aiios (Gregory et al., 1989), cuya causa es atribuida por 10s 
mismos autores a fluctuaciones en la envoltura de la estrella B o a la precesi6n de jets 
relativisticos originados en la componente compacta del sistema. El periodo de 26.496 dias 
fue tambiCn detectado en dptico (Meldenson & Mazeh, 1989), per0 no en Infrarojo (D'Amico 
et al., 1987), Ultravioleta (Howarth, 1983) ni X (Bignami et al., 1981). 
La configuracidn te6rica aceptada en la actualidad para el sistema CG 135+01/GT 
0236+610/LSI+61°303 (que llamaremos CG) es la de un sistema binario compuesto por una 
estrella BO Ve y un objeto compacto (presumiblemente una estrella de neutrones; Gregory et 
al., 1989), con un priodo orbital de 26.496 dfas y distancia aproxirnada de 2.3 Kpc. De 
observaciones espectrosc6picas se infiere que para una inclinacidn del plano orbital de i=70"- 
80" y una masa para la estrella primaria de 5-10 M,, la masa del objeto colnpacto estaria en 
el rango 1.1-1.5 M,. Basados en lo anterior, Maraschi & Treves (1981) propusieron el Inodelo 
llarnado modelo de plilsar joven, en el cual se supone que el objeto compacto es un plilsar de 
edad lo4-lo5 afios, con un fuerte viento relativistico. Luego, la emisi6n y de AE seria 
originada en 10s frentes de onda de choque generados por 10s vientos de la estrella y el p6lsar 
por medio del mecanismo Compton Inverso entre 10s electrones acelerados y 10s fotones 
6pticos primarios. Esos electrones tambitn serian 10s responsables de la emisidn peri6dica NT 
en radio a travCs de radiacidn sincrotrdn; a1 tener el sistema una 6rbita exckntrica, el campo 
magnetic0 en la zona de 10s frentes de choque es 1n4s intenso durante el pasaje de periastro, 
lo que hace que 10s electrones ganen mayor energia y produzcan un increment0 en la emisidn 
NT, origen de la periodicidad observada. 
Los electrones relativisticos generadores de la radiaci6n NT en radio podrian ser 
capaces de producir rayos y de MAE por medio de radiaci6n Comnpton-sincrotr6n. No obstante, 
son el mejor indicio de que existen 10s mecanismos aceleradores que pueden producir 
particulas relativistas m8s pesadas y, luego, radiaci6n y de MAE por decaimiento del no, la 
cud, en principio, tendria el mismo comportamiento ciclico que el de la radiaci6n NT. 
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6.3 Anhlisis de Datos 
6.3.1 Observaciones - Condiciones de la Adquisicio'n: 
Los datos sobre las fuentes en estudio fueron tornados durante la temporada de 
observacidn 1993194 y en noches observables. Se aplicaron 10s procesos de reducci6n y 
normalizaci6n de datos usuales, colno asi tambiCn las pruebas de consistencia corrientes. Los 
modos de observaci6n utilizados fueron carnbiando entre Seguimiento y la adquisici6n de 
pares CIS. El mCtodo de anaisis que se aplicard sera el anilisis-a para 10s datos adquiridos 
con Seguimiertto y con fuerzte, C ,  de la forma descripta en el capitulo 4 y, cuando sea posible, 
tambiCn se usard Supercortes con el prop6sito de comparar nuevamente ambos mCtodos. 
Durante el period0 de adquisici6n 
de datos, la cajnara del reflector de lOm 
sufri6 distintos cambios que hacen que 
las observaciones tengan diferencias entre 
si, por lo que en algunos casos deben 
analizarse por separado. El primer cambio 
se produjo en julio de 1993, fecha en la 
que la c h a r a  dej6 de tener FMT de 
50mm de dihmetro, pasando a tener la 
configuraci6n de la Figura 3.9b. Este 
cambio no introduce modificaciones sig- 
nificativas en 10s mCtodos de andlisis 
para arnbas cdmaras, por lo que 10s datos 
correspondientes a ellas serdn analizados 
de la rnisma manera. El segundo cambio 
fue realizado en mayo de 1994; a partir 
de ese momento se agreg6 a la carnara un 
Tabla 6.2: Tiempos de observacidn en minutos 
pan lrts distintas fuentes en diferentes condiciones 
de adquisici6n. En el mod0 paras, el tiempo 
indicado es s610 para observaci6n con ji~ente (el 
mismo tiempo fue dedicado a1 fondo). Las 
cantidades entre parentesis indican ndmero de 
observaciones realizadas. 
Modo de Obs. 
Fuente Conos 
Seguim. Pares 
W R  125 (2) 73 (3)115 
WR133 / (ll)304 
W R  139 / (9) 277 
/ 
W R  140 
(2) 56 
(4) 173 (13) 358 
W R  144 (2) 56 
W R  147 
(3) 84 
CG 135 (1 1) 293 
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dispositivo llarnado "conos" que permite colectar la luz que llega a la zona muerta del plano 
focal, esto es, entre fototubos. Debido a que el kea de dicha zona es relativamente elevada 
con respecto al total (38%), la cantidad de luz colectada por 10s FMT en cada evento es 
mayor. Lo anterior hace que el coeficiente p calculado para el anillisis-a en el capitulo 4, no 
tenga por qu6 ser viilido para observaciones realizadas con conos. Afortunadatnente, la 
erupci6n registrada sobre la fuente Mrk 421 (ver 5 2.4.3) fue observada con esta 6ltima 
configuraci6n de cAmara, lo que pennite una reevaluaci6n de p para ser utilizado en el 
analisisla de las observaciones adquiridas con conos. El valor del parzimetro ~nencionado sera 
en este caso: p=0.291 (con aO=25O) y, como verificacibn, la significancia calculada para la 
erupci6n de Mrk 421 por medio de Supercortes y andisis-a es, respectivamente, 5.480 y 
6.530. La estabilidad del anillisis-a ya fue probada anteriormente, por lo que se omite aqui 
hacer menci6n de 10s estudios realizados sobre el nuevo valor de p obtenido para 
observaciones con conos. 
El detalle de las observaciones, tipo de cBrnara utilizada, tiempo de adquisici6n y tipo 
de observaci6n para cada fuente en estudio, cuyos datos seriin analizados en las secciones 
siguientes, puede verse en la Tabla 6.2; columna 1: fuente observada; columna 2: indica si la 
observaci6n fue hecha con cotios; columna 3: mod0 en que se realiz6 la observaci6n 
(seguimiento o pares CIS). 
6.32 Estrellas Wolf-Rayet: 
Los datos obtenidos con las observaci6nes de las seis estrellas WR de la Tabla 6.2 
fueron analizados, de acuerdo a las condiciones de adquisici611, por medio del an5lisis-a ylo 
Supercortes, seg6n corresponda y como fuera descripto en secciones anteriores. Tarnbitn, se 
analiz6 por separado todo dato que fuera tomado con cortos, utilizando la constante p 
correspondiente. Para el anfilisis-a, y en 10s casos en que fu'era posible, se utilizaron, juntos, 
10s datos adquiridos en 10s modos seguintiento y cori fuente. Las columnas bajo 10s r6tulos 
"AnBlisis-a" y "Supercortes" de la Tabla 6.3 muestran 10s tiempos de observacidn y las 
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Tabla 6.3: Significnncixq de las obscrvaciones realimdas sobre las eslrcllns WR, dcriv:ldas dc la nplicncfon dcl 
Adlisis-a y Supercortes, y flujos integnles mfiximos estimados para cada una de ellas. La cota en el flujo es 
la obtenida a partir del Andisis-a. 
Fuente 
Anaisis-a Supercorks Flujo maxim0 1 
Nf L S 
[min] [o] [min] [o] 
significancias de las detecciones calculadas de la manera descripta para las fuentes estudiadas. 
En ninguno de 10s casos analizados las significancias son indicativo de detecciones 
positivas, por lo que debe concluirse que 10s eventos registrados durante las observaciones no 
provienen de las fuentes, sino que pertenecen a1 fondo. Para ilustrar lo anterior, se presenta 
en la Figura 6.3 la distribuci6n de eventos en el par6metro orientucidn correspondiente a 
WR140, similarmente a lo que fuera hecho para el Cangrejo en 5 4.4.1 (Figura 4.9a). 
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Para verificar el resultado mencio- 
nado arriba, esto es, que todos 10s datos 
adqui-ridos pertenecen a1 fondo, se consi- 
der6 a todas las observaciones como parte 
de una muestra y se grafic6 la distribuci6n 
de 10s valores de las significancias de cada 
una de ellas. Dicha tnuestra esta forinada 
por 72 observaciones de aproximadamente 
30 minutos, adquiridas bajo distintas condi- 
ciones de la c h a r a  (con y sin cotios) y con 
distintos modos, esto es, las 72 observacio- 
nes pueden ser seguimietito, con fuente o sin 
fuente. En cada caso se las consider6 como seguimiento (en este caso, "seguiiniento del 
fondo") y se calcul6 la significancia por lnedio del aniilisis-a en la forma habitual y con el 
p correspondiente a1 tipo de ciimara. La Figura 6.4 refleja el resultado de lo realizado; la 
distribuci6n de las significancias calculadas de la forma mencionada no tnuestra contradicci6n 
con pertenecer a una inuestra de datos 
proveniente del fondo. 
Lo hecho anteriormente implica que 
Figura 6.3: Distribuci6n de eventos para el 
parhmetro de imagen orientacidn para las 
observaciones sobre WR 140. Linea llena: datos 
con fuente; linea de trazos: datos del fondo. 
se pueden derivar cotas maximas a 10s flujos 
de las fuentes observadas, las cuales estiin 
determinadas por la condici6n de detectabi- 
lidad del telescopio utilizado; si las fuentes 
no fueron detectadas positivamente, implica 
que 10s flujos provenientes de ellas son, a1 
menos, menores que cierta cota mixima. 
Teniendo en cuenta que el requeri- 
miento para tener una detecci6n positiva es 
obtener un exceso de 3 desviaciones estiin- 
Figura 6.4: Distribucih de sigtiificancias de 
todas las observaciones realizadas sobre las seis 
WR, consideradas parlc dc una mucstra adquiri- 
da sobre el fondo. 
dar y considerando ademds la ecuaci6n 4.1, se deduce que para una deteccidn negativa debe 
cumplirse que: Ne -pN, < 3(Ne -p2 N,)'". El primer miembro de esa desigualdad es la seAal 
proveniente de la fuente, la cual da una estimaci6n del flujo de la rnisma si se considera el 
tiempoi total de observaci6n y el 6rea de colecci6n con la que fue obtenida. Luego: 
donde Ne, N, y p tienen el mismo significado que en 5 4.2, A, es el Area efectiva de colecci6n 
del telescopio y E, la energia umbral del misrno (5 5.6). La aproximaci6n, en la ecuaci6n 
anterior, se debe a que el valor de A, es el efectivo para fotones y cuya energia es mayor que 
la umbral y no contempla, en ningiin momento, el tip0 de espectro de la fuente, el cual es 
totalmente desconocido. Luego, F,,,,, es una cota mixima a1 flujo integral de la fuente, esto 
es, al flujo de rayos y con energias inayores que la umbral. Teniendo en cuenta, adernh, el 
valor en unidades de energia de E, (E,=0.48 erg), el resultado puede expresarse tainbiCn en 
unidades cgs. La Tabla 6.3 resume 10s resultados discutidos hasta aqui; columna 1: fuente 
observada; columna 2: valor de p correspondiente a1 tipo de cajnara y mod0 de observaci6n; 
colurnnas 3 y 4: niimero de eventos registrados que corresponden a la emisi6n y a1 fondo, 
respectivarnente, como fueran definidos en Q 4.5.1; columnas 5 y 6: tiempo de observacidn 
y significancia derivada del an6lisis-a; columnas 7 y 8: idem anterior, para Supercortes; 
columnas 9 y 10: Cota maxima para el flujo integral de la fuente para radiaci6n y de energia 
mayor que la umbral, en distintas unidades. 
Los datos disponibles sobre esta fuente fueron todos adquiridos con el inismo tipo de 
camara y en mod0 pares, como puede verse en la tabla 6.2. Por lo expuesto en 5 6.2.2, existen 
dos tipos de analisis que se pueden realizar sobre dichos datos: el prilnero de ellos es la 
b6squeda de emisi6n estable, similarlnente a lo realizado para las estrellas WR en la secci6n 
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Tabla 6.4: Sigrlificancias de las observaciones realizadas sobre la estrella CG 135 +1, similar- 
mente a lo descripto para las estrellns WR en la Tabla 6.3. 
Anaisis-a Supercortes Flujo mfixinlo 
Fuente p Ne N , tabs t&s s [min] lo] [min] lo] [ylcm2 s] [erg/cm2 s] 
CG 135 0.243 652 2605 293 0.63 
1.56 10'" 0.75 lo-'' 
1. 652 59 1 293 1.81 
anterior; el segundo, el estudio de posibles pulsaciones en la emisidn, en relaci6n a1 perfodo 
orbital y su modulaci6n de 4 aiios de duraci6n. En el Gltilno de 10s casos, se plantea como 
hip6tesis que la ernisi6n en MAE tiene relaci6n con lo que sucede en radio; podrian tambiCn 
realizarse estudios sobre otros periodos, en particular m6ltiplos de 10s ya conocidos, per0 la 
cantidad de informaci6n no es suficiente siquiera para cubrir adecuadamente el ciclo orbital 
de 26.5 dias y, adermis, no existen indicaciones que sugieran tales periodos. 
Para el estudio de emisi6n estable 
por parte de la bimia se procedi6 de la 
I 
manera descripta wteriormente para las m -6 - - a 
estrellas WR, liall8rrtose 10s valores de la ' 6  0 
* 




columna es idCntico al correspondiente a las 2' ,. \ \ -i 
anteriores (ver Tabla 6.3). Los valores del 
exceso registrado para la fuente no superan 
el minkno requerido k 30, lo que permite, 
tambiCn en este caso, la obtenci6n de una 
cota maxima a1 flujo irtegral de la fuente, el 
cual puede verse en lamisma tabla. 
Existen observaciones sobre CG en el 
rango de AE, entre 50 &lev y 3 GeV, reali- 
Figura 6.5: Espectro integral de CG 135+01; 
linea Ilena: obtenido por Kniffen et al. (1995); 
linw de trazos: extrapolaci6n de lo anterior; 
cota: valor mdximo hallado en este trabajo. 
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zadas por el CGRO por niedio del instrumento EGRET (Kniffen et al., 1994). El espectro 
diferencial derivado por 10s autores es 1.07xlO-~(E/275 y cm-2 s" MeV-'; el 
correspondiente espectro integral puede verse en la Figura 6.5, en donde, ademfis, se lo ha 
extrapolado hasta el rango de MAE a fin de comparar el resultado de Mattox (1994) con la 
cota mixima del flujo derivada en este trabajo. La diferencia hallada implica que el espectro 
extrapolado predice un flujo 13 veces mayor que la cota para MAE, lo cual significa que el 
espectro de la fuente debe tener un corte entre 3 y 300 GeV, aproximnda~nente. 
Para el analisis peri6dico de la fuente deberia obtenerse la curva de luz, esto es, la 
curva que indica el flujo de la fuente en funcidn del tiempo, sobre la cual se haria un analisis 
periddico para hallar las posibles dependencias ciclicas del flujo emitido. La cantidad de datos 
disponibles aqui no pennite tal estudio, por 
lo que s6l0 se intent6 cornprobar si el resul- 
tado negativo del an6lisis de emisi6n estable, 
calculado anteriormente, fue una consecuen- 
cia de la dilucidn sufrida por 10s datos, 
correspondientes a un pico de emisidn, con 
10s datos del resto del ciclo. Ademfis, la 
6nica indicaci6n de variaci6n ciclica de la 
fuente es la obtenida por Taylor & Gregory 
(1982) en radio, con periodo de 26.5 dhs, 
raz6n por la cual se estudiari s6l0 esa 
posibilidad. 
A tal fin, se obtuvieron las 
significancias de cada una de las observa- 
ciones por separado y se calcul6 la fase del 
sistema en la que fueron adquiridas, corres- 
pondiente a1 ciclo mencionado; 10s resul- 
tados pueden verse en la Tabla 6.5. La 
Figura 6.6 muestra el ciclo de 26.5 dias 
Tabla 6.5: Significancias de las observaciones 
realizndm sobre CG 135+01. Columnas: 1)  fase 
segliri el ciclo de 26.5 dhs; 2) y 3) ruidlisis-a 
para cada observncidn y para grupos seglin la 
fase; 4) Supercortes para 10s grupos de obser- 
vaciones. 
Fase AnAlisis-a Supercor. 
[GI 101 101 
0.19 -0.71 
0.19 -1.05 
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hallado en radio y las significancias de las 
once observaciones de la tabla anterior; la 
ausencia de datos entre las fases 0.3 y 0.8 se 
debe, principalmente, a1 hecho de que esa 
parte del ciclo era coincidente con el de 
Luna llena, a1 momento de las observacio- 
nes, impididndose asi la operaci6n del 
telescopio durante el pico de einisidn en 
radio. Dada la escasez de infonnaci6ii y con 
el fin de obtener una menor dispersi6n en 
10s datos graficados en la Figura 6.6, se 
agrup6 a las observaciones, seg6n su fase, 
en tres grupos: las correspondieiltes a1 
miiximo (fases 0.5 a 0.8), a1 miniino (0.1 a 
0.5) y a una zona intennedia del period0 en 
estudio (0.8 a 0.1) (ver Figura 6.6). Se 
calcul6 luego la significancia de cada zona 
tomando todas las observaciones correspon- 
dientes; 10s resultados est6n graficados en la 
misma figura y pueden verse en las iiltimas 
columnas de la Tabla 6.5, en donde se hail 
incluido tambiCn, para su posterior compara- 
ci6n, 10s resultados de la aplicaci6n de Supercortes. 
Desafortunadamente, no se posee infortnaci6n sobre la parte del ciclo que seria m6s 
interesante para el analisis peri6dico. No obstante, y a la luz de 10s resultados, se puede 
afirmar que el resultado negativo obtenido para la emisi6n estable de CG, no es debido a una 
diluci6n de 10s datos causado por la einisidn ciclica coincidente con la de radio, sino inis bien 
atribuible a la poca disponibilidad de datos o, simplernente, a la no emisi6n por parte de la 
fuente. 
Figura 6.6: Estudio periddico realizado sobre 
CG 135+01. Lineas punteadas: separaci6n de 
10s datos en grupos segdn su coincidencia con 
el ciclo de emisidn en radio. Los segmentos 
indican Ins significmcias de las observaciones 
del grupo; linca Ilcna: aplicando anhlisis-w 
linca de lrmos: Supcrcorlcs. Los punlos son las 
significancias dc las observaciones individualcs. 
Abajo: ciclo hallado en radio (5 GHz) (Taylor 
& Gregory, 1982). 
Es obvio que el period0 de 4 aiios sugerido para el sisteina CG (Gregory et a]., 1989) 
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es imposible de resolver con la informacidn 
manejada a1 presente en el rango de MAE. 
No obstante, se ubicaron 10s lapsos durante 
10s cuales el sistema CG es observable por 
el telescopio de lorn, de aproxilnadamente 
cuatro meses a partir de octubre, en el ciclo 
mencionado, con el fin de estudiar la posible 
influencia del mismo en las observaciones. 
En la Figura 6.7 se ve que las observaciones 
analizadas aqui fueron adquiridas en un 
Dia Juliano [2 445 000 +] 
Figura 6.7: Ciclo de 4 afios sugerido por 
Gregory et al. (1989) para CG 135+01. Se 
maxim0 del ciclo de 4 afios y que, tal vez, indican 10s periodos en que el sistema puede 
ser observado desde el Obs. Whipple (entre 
haya que esperar a1 aiio 1997 para estar en oclubre y febrero de cada tempo&). 
la misma situacidn y poder observar durante 
el pic0 del ciclo orbital de 26.5 dias, que fuera itnposible de hacer durante 1993. De cualquier 
manera, el monitoreo de la estrella es reco~nendable para esclarecer el comportamiento de este 
interesante sistema. 
6.4 Conclusiones 
Los resultados obtenidos en este capitulo, en lo que a estrellas WR se refiere, han sido 
presentados parcialmente en fonna preliminar por la Colaboracidn Whipple (Rovero, 1994). 
La no detecci6n de flrjos de MAE proveniente de estos objetos debe pennitir obtener algGn 
tip0 de conclusidn acerca de 10s parfimetros que caracterizan 10s sistemas estudiados, estos 
iiltimos con diversidad de tipo espectral y composicidn (WN, WC, simples y binarias) 
permitiendo, de algunt manera, cierta generalidad en las conclusiones. Podria pensarse que 
esa geqeralidad estii akctada por el hecho de que Cyg X-3 es una WR binaria de la cual se 
ha regiqtrado ernisidn de MAE en el pasado (ver 5 2.4.2) en contradiccidn con el resultado 
encontrado aqui. Pero,debe tenerse en cuenta que la justificacidn de esa emisidn, y como 
resultado del anfilisis ds las WR estudiadas en esta Tesis, es m b  atribuible a1 hecho de que 
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ese sistema posee una cotnponente compacts, caracteristica comiin con otros objetos emisores 
de la lista presentada en 5 2.4. Se puede argutnentar tatnbiCn que algunas de las estrellas est6n 
excesivamente alejadas como para ser posible la detecci6n de sus flujos tan dCbiles. Por 
ejemplo, la distancia a la fuente WR125 es tal que se requeriria un flujo 12 veces mayor que 
para WR140, una binaria del mismo tip0 espectral en atnbas componentes. 
La contribuci6n a 10s rayos c6smicos por parte de estrellas WR, que explica 10s 
excesos de abundancia de algunos eletnentos que componen 10s mismos, necesitaria de 
mecanismos de aceleraci6n ubicados fuera del sisterna de la estrella. Este resultado concuerda 
con lo supuesto por algunos autores (por ej. Silberberg & Tsao, 1990), quienes proponen la 
aceleracidn por ondas de clioque del medio interestelar o de remanentes de supernova; a la 
vez, pareciera contradecir lo sugerido otros autores (por ej. White & Chen (1992) quienes 
estiman que 10s vientos de estrellas WR debieran ser capaces de acelerar una cantidad 
importante de particulas y de generar no rnenos importante cantidad de radiaci6n y. No 
obstante, no se pretende hacer aqui ningtin tip0 de aseveraci6n sobre esta cuestidn, ya que la 
soluci6n de este tipo de problemas requiere de mucho estudio y es tema de mucha discusi6n 
por parte de 10s expertos en el carnpo. 
Otra posible soluci6n a1 probletna de la aceleraci6n de las particulas eyectadas por las 
WR hasta energias de rayos c6smicos podria provenir de la posibilidad de que estas estrellas 
Sean las precursoras de explosiones de supernova; estas se encargarian de acelerar el material 
eyectado por la WR durante su vida por tnedio del tnecanistno de Ferrni en la onda de clioque 
generada durante la explosi6n (Silberberg et al., 1990; Biertnann, 1993). 
Por otro lado, y en virtud de 10s modelos existentes ya citados en 5 6.1, la no 
detecci6n de radiaci6n de MAE deberia perrnitir obtener cotas superiores para 10s carnpos 
magnCticos existentes en las attn6sferas de estrellas, por tnedio de la aplicaci6n de modelos 
que limiten el corte m6xirno de energia del espectro electrornagnCtico. Un caso tipico para la 
aplicaci6n de lo anterior seria el de WR140, para la cual se sugiere, ademiis, un limite inferior 
para el valor del campo tnagnetico de aproxitnadamente 100 Gauss, en un trabajo basado en 
el flujo de radiaci6n NT detectado sobre la fuente (White & Chen, 1994). Sobre esta estrella, 
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la m b  estudiada de la muestra, se pueden hacer algunos otros comentarios: la cota obtenida 
aqui para el flujo implica que el espectro integral de la fuente es miis pronunciado que el 
correspondiente a un indice espectral de -1.6, conclusi6n a la que se llega teniendo en cuenta 
el flujo medido en altas energias por el satelite COS-B (esta detecci6n no est6 confirmada, 
sino sugerida como positiva por Pollock, 1987). Ese valor del indice espectral es setnejante 
a1 de la Nebulosa del Cangrejo, la cual, y a pesar de las diferencias en el tipo de objetos, 
puede considerarse tipica en cuanto a la forma del espectro. Esto seria, adernhs, coherente con 
la prediction de White & Chen (1994) (ver 8 6.2.1) ya que el flujo litnite hallado es un orden 
de magnitud mayor que el estirnado por ellos para 6ste rango de energia. Lo anterior indicaria 
tambiCn que la contibuci6n a1 flujo de radiaci6n y que produciria el decaimiento del no, no 
considerado en la prediccidn mencionada, no seria elevada, concordando de esa manera con 
el modelo, que ~610 utiliza 10s electrones acelerados en 10s vientos de las estrellas y no 
particulas pesadas que, adetnfis, contribuirian a1 flujo de radiaci6n cbsmica. 
Las fases del sistema WR140 correspondientes a1 period0 en el que fue observado por 
el grupo Whipple van desde 0.1 a 0.3, aproximadamente, mientras que la prediccibn de White 
& Chen (1994) fue realizada para 0.83. Esto liltimo podria constituir un factor a tener en 
cuenta a la hora de comparar la predicci6n te6rica con el resultado obtenido aqui, per0 el 
modelo que ellos utilizan no es tan dependiente de la fase por lo que seria poco probable 
encontrar una contradicci6n entre modelo y observaciones. 
La fuente CG 135+01, por su lado, fue estudiada por medio de dos tipos de an8lisis. 
En el primer0 de ellos, ernisi6n estable, el resultado fue una cota maxima para el flujo, que 
pone un limite a1 espectro obtenido en el rango de altas energias por Kniffen et al. (1994). La 
conclusi6n a la que se lleg6 por medio de ese analisis fue que debe existir un corte en el 
espectro entre 5 y 300 GeV. Si bien no es la 6nica posibilidad, el espectro de esta fuente 
podria tnuy bien responder a1 generado por efecto Compton Inverso, el cual posee un corte 
como el mencionado y es, ademas, sugerido para esta estrella como el causante de la radiaci6n 
X y y por Maraschi & Treves (1981). En ese modelo, la radiacibn NT producida en radio seria 
explicada por el mecanisrno de sincrotr6n por parte de 10s electrones relativistas y el carnpo 
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magnetic0 de un phlsar, coino componeiite cornpacta del siste~na binario. Los fotories 6pticos 
y UV emanados por la estrella BO serian acelerados por 10s electrones mencionados por medio 
de Compton Inverso hasta energias del orden de 10s cientos de MeV, dando lugar a1 espectro 
observado en AE, per0 no sen'aii suficientemente energeticos para llegar a MAE, a1 menos a 
niveles detectables por el l01n y en funci6n de la cantidad de tiempo que se ha observado a 
la fuente. 
El segundo de 10s analisis realizados sobre CG fue el de periodicidad. Se dernostr6 
entonces que el hecho de no detectarse elnisi611 estable no es concecuencia de que se estuviera 
promediando, de alguna inanera, la emisi6n producida en un pico con la no emisi6n 
correspondiente, de un ciclo de penbdo 26.5 dias. Debe notarse aqui que podrian existir ciclos 
con otros periodos, per0 en ningdn caso existen indicios que siquiera sugieran tales ciclos. Por 
otro lado, el estudio no demuestra que no exista emisi6n peribdica, ya que hay una porci6n 
considerable del ciclo de la que no se tiene ninguna informaci6n y que es, ademis, la 
correspondiente a1 supuesto pico de einisi6n de la periodicidad estudiada. 
Hasta el momento no se ha hecho tnenci6n del resultado derivado por la aplicaci6n de 
Supercortes a las observaciones agrupadas por interval0 de fase realizado en el estudio de 
periodicidad (ver Figura 6.6). Abn sin teller infomaci6n adquirida sobre las fases 
correspondientes a1 pico, se obtiene un valor de significancia de 3.10, el cual seria 
considerado una buena indicaci6n de einisidn si no se hubiera decidido tomar ~610 10s valores 
derivados del andisis-a. Este resultado podria significar que realmente existe emisi6n per0 
no puede ser resuelta por el anglisis-a, o que Supercortes es menos estable y que por lo tanto 
sus fluctuaciones incrementan un resultado que es no determinante. En cualquier caso, todo 
anflisis se ve severamente limitado por la cantidad de infonnaci6n disponible y por el hecho 
de que el supuesto mixiino de emisi6n estii fuera de la muestra. 
Para resolver lo anterior, deben toinarse rniis observaciones; se han estado realizando 
tales observaciones durante la temporada 1994195, aunque 10s resultados no han sido 
analizados ahn, y, probableinente, se realicen observaciones tambiCn durante 1995196. No 
obstante, es claro que si el ciclo de 4 aAos derivado por Gregory et al. (1989) es verdadero, 
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la obtenci6n de un resultado concluyente acerca de la periodicidad de CG, en lo que a1 ciclo 
orbital se refiere, tendr6 que ser pospuesto hasta despuCs de 1997 (ver Figura 6.7). Lo anterior 
se ve sustentado por otro hecho afin no mencionado aqui: existen observaciones sobre CG, 
realizadas fuera del context0 de este trabajo, adquiridas en la temporada 1990191 que dan un 
resultado negativo (Akerlof et al., 1991). En aquel momento no se realiz6 ning6n tipo de 
anidisis peri6dic0, por lo que 10s datos fueron reanalizados aqui con el solo fin de verificar 
cualquier comportamiento ciclico que puediera aparecer eon respecto a1 period0 analizado en 
este trabajo y utilizando exactamente el tnis~no analisis usado para las observaciones de 
1993194. El resultado de tal estudio fue negativo, alin en el caso en que las observaciones 
coincidieron parcialmente con el pico del ciclo orbital visto en radio. Pero, como puede verse 
tambiCn de la Figura 6.7, la modulaci6n de 4 aiios sobre el flujo estaba pr6xima a su minimo 
(debe tenerse en cuenta que la temporada 1990191 tiene la misma fase que la de la temporada 
1994195). 
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Las tecnicas que se utilizan en Astronoinia d e  Muy Altas Energias tienden, en la 
actualidad, a tratar de lograr una reducci6n en las energias umbrales de telescopios de segunda 
generacidn, con el fin de obtener un sustancial auinento en 10s flujos detectables desde Tierra. 
Este es un paso mds hacia el desarrollo de telescopios de generaciones futuras, 10s cuales 
permitirth acceder a gran pate del espectro de radiaci6n gamma que actualmente es ~610 
observable desde satblite. Existe un serio limitante en el camino hacia las bajas energias: el 
fondo de muones. Las cascadas atinosft5ricas, cotno se vio en el capitulo 3, generan particulas 
secundarias que, a su vez, inician nuevas cascadas cuyas componentes contribuyen asi a1 pulso 
de luz Cherenkov detectable por telescopios atinosft5ricos. En particular, 10s muones no 
generan cascadas secundarias, sin0 que atraviesan la atm6sfera interactuando s610 por 
colisiones, convirtiCndose asi en la coinponente penetrante de la cascada de particulas. Esa 
componente penetrante, como se vio en el capitulo 5, genera imdgenes que tienen forrna de 
arc0 de circunferencia, cuya longitud depende del pardmetro de impacto del muon. Para un 
nrirnero elevado de muones, el arc0 generado es inuy pequeiio y s610 ocupa algunos fototubos, 
lo cual hace que la imagen sea muy similar a la generada por una cascada-y. Luego, si 
aumentar el flujo detectable de una fuente ilnplica bajar la energia uinbral, entonces lo anterior 
constituye el principal escollo para lograrlo, ya que el nfimero de muones crece enormemente 
y se incrementa el fondo de eventos registrados por el telescopio que, ademds, son dificiles 
de distinguir de 10s eventos gamma. 
Una posible solucidn para ese problema es colocar dos o m6s telescopios Cherenkov 
en la mistna montura y generar el disparo del sisteina bajo ciertas condiciones de coincidencia 
entre alnbos telescopios. Se puede asi discriminar en contra de las irndgenes de muones 
locales, las cuales son altamente dependiente del partimetro de impacto y, por lo tanto, generan 
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imigenes diferentes en cada una de las camaras. Esta soluci6n es la adoptada por el grupo de 
Durhan, con la construcci6n en Australia de telescopios que poseen tres reflectores en la 
misma montura, con cimaras de distinta resoluci6n en cada uno de ellos. 
Otra solucidn que se maneja para resolver el problema del fondo de muones y poder 
bajar la energia umbral, es aumentar la cantidad de pixels de la cdmara y disrninuir su tamaiio. 
De esta manera se podria resolver mejor la forma de la itnagen, detectar si se trata de un arc0 
de anillo generado por algdn muon y descartar el evento. Este tipo de soluci6n sera explorada 
por 10s grupos franceses y por el grupo Whipple. En este 6ltim0, se utilizaran 541 fototubos 
de didmetros que van desde 12 a 50 mm, dependiendo de la distancia a1 centro de la c h a r a ,  
aumenthdose asi la resolucidn a1 doble. 
La contribuci6n realizada por el trabajo hecho en esta Tesis a lo descripto anterior- 
mente, es importante para el desarrollo de 10s ln6todos de discritninacidn de muones rnediante 
el analisis de datos. La t6cnica descripta en el capitulo 5 para la identificacidn de ilnagenes 
de muones, bien puede ser elnpleada para detectar y descartar 10s eventos generados por Qtos 
y asi reducir la influencia del fondo de muones. Adetnis, para la calibraci6n de la nueva 
c h a r a  a instalar en el telescopio de 10 metros, el 1n6todo desarrollado aqui serd de aplicaci6n 
inmediata; s610 es necesario la adquisici6n de nuevos datos de calibraci6n y la actualizaci6n 
de 10s pardmetros que describen el problerna. Luego, lo realizado en el capitulo 5 provee un 
mktodo estudiado y probado para la calibraci6n de la nueva configuraci6n del detector de alta 
resuluci6n. 
Una concecuencia inmediata de una ~nejora colno la descripta arriba, realizada en la 
c h a r a  de un telescopio Cherenkov, es la posibilidad de mejorar tambi6n 10s mCtodos de 
anAlisis y observaci6n. Se vio en el capitulo 4 que 10s valores de 10s cortes en 10s parametros 
de imagen que utiliza el ln6todo Supercortes, 110 son mejorables, a1 menos con la cantidad de 
datos de la Nebulosa del Cangrejo utilizados en ese angisis para la optitnizaci6n de dichos 
cortes. Lo anterior no implica que el metodo Supercortes sea inmejorable, sino que 10s cortes 
que utiliza estdn cerca de 10s 6ptimos alcanzables que cualquier metodologfa probada haya 
podido lograr, para 10s datos adquiridos con la c6rnara de alta resoluci6n. No se obtuvo la 
mislna conclusi6n en lo que respecta a1 m6todo de observaci6n, demostrtindose que en lnodo 
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seguitniento y utilizando una fonna distinta de comparacidn con el fondo, se pueden lograr 
dos ventajas fundamentales: ahorro significative de tiempo de observaci6n y mejora en la 
evaluaci6n de la seiial detectada, mediante lo que se dio en llarnar Andisis-a. Una tercera 
mejora podria explorarse pwa el tnCtodo Anrilisis-a: su posible utilizaci6n para datos 
adquiridos en noches de mala calidad. El hecho de que 10s datos de comparaci6n Sean 
tornados simultaineamente con 10s de la f~iente, haria que cualquier variacidn en las 
condiciones de transparencia del cielo, tnodificlue por igual la tasa de eventos para fuente y 
para el fondo. Lo anterior debe ser probado mediante un estudio en donde se utilicen datos 
adquiridos sobre alguna fuente etnisora y bajo las condiciones climaticas mencionadas. Tal 
estudio debe concluir que no se introducen sesgos en la distribuci6n de eventos en el 
padmetro a ,  cuando el mCtodo es aplicado a datos totnados con ma1 tiempo. Esto Gltimo es 
una ext;nsi6n de lo realizado en este trabajo y constituye tema de posible an6lisis para el 
futuro. 
Las observaciones realizadas sobre las estrellas WR fueron tnotivadas, pnncipalmente, 
por las estimaciones realizadas por White & Clien (1992) sobre 10s flujos de radiaci6n y de 
alta energia detectables por el CGRO. En aquel trabajo, 10s autores rnostraron que la etnisi6n 
de gamma de alta energfa era posible por parte de objetos estelares con vientos muy fuertes 
y densos, como en el caso de estrellas WR, y hacian esti~naciones para la WR binaria f Vel. 
Otras motivaciones fueron el caso de Cyg X-3 y 10s modelos que toman a estrellas WR como 
las responsables de la contribuci6n de ciertos elemetltos a la composici6n de rayos c6stnicos. 
Los resultados hallados aqui no pueden ser concluyentes acerca del origen del 
mecanismo acelerador de 10s elementos eyectados por las WR. Si, en cambio, se obtuvieron 
conclusiones acerca del sistema WR140, estrella para la cud la cota en el flujo de MAE es 
coherente con la predicci6n de White & Chen (1994). En ese tnodelo, 10s electrones son 10s 
responsables de la emisi6n en X y y, Si se incluyera la contribuci6n del decai~niento del .n" 
a1 flujo electromagnCtico de MAE, Cste debiera superar en un orden de magnitud a1 ya 
estimado por 10s autores, conclusidn que resulta de considerar el limite hallado aqui para el 
flujo del sistema. 
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Sobre la otra fuente analizada en este trabajo, CG 135+01, se obtuvo una cota m6xima 
para el flujo que es inferior a lo que se predice por observaciones realizadas a menores 
energias. Se concluy6 entonces que debe existir un corte en el espectro entre 3 y 300 GeV, 
respondiendo a1 comportamiento estitnado por modelos que utilizan el mecanismo Compton 
Inverso 'para explicar la emisi6n del sistema. 
Por otro lado, el analisis peri6dico muestra que habria evidencias de la existencia de 
10s periodos detectados en radio: el orbital de 26.5 dias, ~nodulado por un ciclo de 4 aiios; ante 
la hip6tesis de que el flujo de MAE posee la misma variaci6n que el ciclo orbital, 10s 
resultados muestran significancias que, si bien son marginales, sugerin'an la existencia de tal 
ciclo y motivan a seguir el estudio sobre este sistema. A6n mayor es esa motivaci6n si se 
tiene en cuenta que el supuesto pico del ciclo orbital 110 fue observado. En tal sentido, las 
observaciones realizadas en 1990 deberian echar luz sobre el tema, per0 tales observaciones 
fueron hechas durante un minitno del ciclo de 4 aiios. Si bien podria suceder que la fuente no 
sea elnisora de MAE en absoluto, el hecho de no kaberse observado nunca a1 sistema durante 
el pico de emision en radio, constituye la mayor duda que pertnite decir que debe seguir 
observhndose a1 sistema antes de ser categdricos en la conclusi6n acerca de la periodicidad. 
Qued6 expuesto a lo largo de este trabajo la evidente dependencia del desarrollo 
tecnol6gico a1 que esth supeditado cualquier etnprendinliento cientifico en Astrofisica de Muy 
Altas Energias. Es de esperar entonces que el avance de la tecnologia permita una profundi- 
zaci6n del conocimiento de manera tal que estos y muchos otros misterios del cosmos lleguen 
a ser develados. 
ill 
Apendice 1 
DEFINICI~N DE LOS PARAMETROS DE IMAGEN 
Supongamos que el i-esimo fototubo de la cdmara de alta resoluci6n registra una sefial 
si y tiene coordenadas xi, yi medidas en grados y con origen en el centro de la cimara. Se 
definen 10s siguientes momentos y desviaciones: 
si llamamos: 
luego: 
2 - ( x ) ~ C Y ~ )  - ~ ( x ) ( Y ) ( x Y )  + C X ~ ) ( Y ) ~  ( Ancho- Azimutal) - 
( ~i s ta l c ia )~  
Un haz de rayos paralelos incidiendo sobre el reflector de un telescopio deberia generar 
una imagen puntual en la camara del mismo. Dada la existencia de aberraciones dpticas, esa 
imagen tendra en realidad cierta dispersidn que estarg caracterizada por el ancho RMS (0) de 
la distribucidn de fotones que forma la imagen. 
Las aberraciones de 10s espejos del 10m fueron estudiadas por Lewis (1990); la 
principal fuente de aberraciones es el astigmatismo, el cud es dependiente de la distancia del 
espejo considerado al centro del reflector, p. Si a esto se une la aberraci6n causada por el 
desalinearniento de 10s espejos (a-0.05"), la dispersi6n total de cualquier imagen que se genere 
en la ciimara puede representarse por la funcidn: 
la cual est5 expresada en grados. Las constantes de la funci6n anterior fueron halladas por 
medio del ajuste empirico de 10s valores de las aberracidnes mencionadas anteriormente; si 
se tiene en cuenta que p2 =? +d2 +2rd cos(cp) (ver Figura 5.4) puede expresarse entonces: 
doride las variables ya han sido definidas anteriormente (ver 5 5.3.2). Luego, la imagen aniIlo 
de un muon en la cimara se verh distorcionada o "ensanchada" segiin una gaussiana con 
dispersi6n G~,,(~$). En el caso de muones debe considerarse tambiCn la dispersi6n de la imagen 
causada por 10s cambios en la trayectoria del muon debido a colisiones miiltiples (G,,,,) de Cste 
con las particulas del aire; este ensanchamiento estari dado por (Perkins, 1987): 
donde p es el impulso del muon; L es la distancia recorrida por el mismo y Lo una longitud 
caracteristica (365 m). La distancia recorrida por el muon, y de inter& pwa el problema, 
puede expresarse como: L-R&, (ver Figura 5.4). Considerando, ademgs, que ppc-E (5 
3.3.2) y teniendo en cuenta la relaci6n entre iingulo Cherenkov y energfa de la particula 
(ecuaci6n 3.6), se tiene: 
donde Om,, =1.26" (ver 5 3.3.2). Luego, el ensanchamiento total de la imagen de un muon 
debido a aberraciones del telescopio y a 10s cambios de trayectoria que sufre la particula por 
colisiones mGltiples serg: 
en donde 10s drrninos dentro de la raiz estgn dados por las ecuaciones A2.1 y A2.2. 
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